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Introduccio´n
Los rayos co´smicos son part´ıculas que llegan constantemente a la atmo´sfera de la Tierra
desde el espacio. Las primeras observaciones de rayos co´smicos datan de 1912. El flujo
de estas part´ıculas depende de la energ´ıa y var´ıa desde una part´ıcula por metro cuadrado
por segundo a energ´ıas de 1011eV a menos de 1 part´ıcula por km2 por siglo a energ´ıas de
1020eV [1].
Al ingresar a la atmo´sfera de la Tierra, los rayos co´smicos interactu´an con los a´tomos
en la atmo´sfera y producen cascadas de part´ıculas secundarias. Este feno´meno se conoce
como lluvias extensas de part´ıculas, o en ingle´s Extensive Air Showers (EAS). A partir
de la deteccio´n de estas part´ıculas secundarias es posible inferir las propiedades de la
part´ıculas primarias que iniciaron las lluvias.
Nuevos datos experimentales y una intensa actividad teo´rica han transformado a los
rayos co´smicos ultranerge´ticos en uno de los temas centrales en f´ısica brindando tanto
informacio´n de procesos astrof´ısicos como de f´ısica de part´ıculas. El origen y la naturaleza
de las part´ıculas ma´s energe´ticas del universo constituye uno de los interrogantes ma´s
importantes de la ciencia moderna. Diversos experimentos de rayos co´smicos estudian
estos feno´menos en diferentes regiones de energ´ıa del primario. El Observatorio Pierre
Auger es un experimento disen˜ado para responder estas cuestiones en la regio´n del extremo
final del espectro de energ´ıa. La caracter´ıstica principal del observatorio es su disen˜o
h´ıbrido, que utiliza dos te´cnicas complementarias de observacio´n de las EAS: un arreglo
de detectores de part´ıculas de superficie y telescopios de fluorescencia.
El Observatorio Pierre Auger ha colectado datos desde el 2004 y con ello ha determinado
la energ´ıa y direccio´n de arribo de los rayos co´smicos ultra energe´ticos. Sin embargo, aun
queda por revelar la naturaleza de estas part´ıculas, lo que ha motivado que la Colaboracio´n
Pierre Auger se encuentre abocada a esta cuestio´n. La composicio´n de los rayos co´smicos
de ultra alta energ´ıa es esencial para obtener informacio´n sobre el origen, las fuentes y la
propagacio´n de dichas part´ıculas tanto en el medio gala´ctico como extragala´ctico.
Los resultados de composicio´n obtenidos en te´rminos de la profundidad en la atmo´sfera
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del ma´ximo de la lluvia (Xmax) [2] muestran discrepancias entre experimentos tales como
HiRes [3], Telescope Array (TA) y el Observatorio Pierre Auger. Mientras que los datos
obtenidos por HiRes son consistentes con una composicio´n volvie´ndose liviana conteniendo
so´lo protones y helio a energ´ıas por encima de 1019 eV y los resultados de TA son
compatibles con una composicio´n de proto´n hasta 1019.4 eV [4], los datos del Observatorio
Pierre Auger son compatibles con una composicio´n liviana hasta 2×1018 eV y volvie´ndose
pesada por encima de ese valor hasta 3×1019 eV , indicando posiblemente una composicio´n
mixta [1]. Por este motivo, desarrollar para´metros sensibles a composicio´n independientes
de la medida del Xmax es de gran importancia y permite contrastar los resultados actuales
obtenidos en te´rminos de composicio´n o respecto de los modelos de interaccio´n hadro´nica
actualmente utilizados para la interpretacio´n de los datos.
El presente trabajo de tesis se enmarca dentro de las actividades de investigacio´n del
Observatorio Pierre Auger. En particular, se estudio´ la posibilidad de utilizar un nuevo
para´metro sensible a composicio´n, que surge del estudio de las distribuciones de tiempos
de arribo de las part´ıculas secundarias en los detectores de superficie. La idea general
consiste en utilizar el valor del risetime de las sen˜ales en los detectores de superficie
a 1000 metros del punto de impacto de la lluvia (R1000), estudiando la forma de las
distribuciones obtenidas a partir de dicho para´metro. En el proceso de construccio´n del
nuevo para´metro que describe la forma de las distribuciones de R1000, se ha contribuido
tambie´n a la optimizacio´n del ca´lculo del risetime y sus incertezas.
En el cap´ıtulo 1 del presente trabajo se introduce el marco teo´rico relacionado a los
rayos co´smicos ultraenerge´ticos. Se presentara´ la f´ısica relacionada con las cascadas de
part´ıculas secundarias destacando las propiedades sensibles a composicio´n primaria. En
los cap´ıtulos 2 y 3 se describe el Observatorio Pierre Auger y el modo en que son detectadas
las lluvias de part´ıculas, dando una explicacio´n detallada del funcionamiento del detector.
En el cap´ıtulo 4 se mostrara´n los resultados ma´s relevantes obtenidos por la Colaboracio´n
del Observatorio Pierre Auger. A partir del cap´ıtulo 5 se describen los estudios espec´ıficos
y originales realizados en el marco del presente trabajo de tesis. En el cap´ıtulo 5 se
presentan los resultados de estudios de estabilidad a largo plazo del detector de superficie,
fundamentales para todo ana´lisis basado en los datos de dicho detector. En el cap´ıtulo
6, se presentan los resultados obtenidos para la optimizacio´n en el ca´lculo del risetime a
1000 metros as´ı como las modificaciones que a partir de estos estudios se han incluido en
el software de reconstruccio´n de las lluvias. El cap´ıtulo 7, contiene los estudios realizados
sobre la distribucio´n del risetime a 1000 metros y los para´metros que describen su forma,
analizando su evolucio´n en funcio´n de la energ´ıa. Se discuten tambie´n los resultados
obtenidos. Finalmente en el cap´ıtulo 8 se presentan los resultados del ana´lisis estad´ıstico
efectuado sobre las distribuciones completas de R1000, y su discusio´n. Finalmente se
presentan las conclusiones y perspectivas futuras a partir de esta tesis.
Cap´ıtulo 1
Rayos co´smicos y lluvias de
part´ıculas secundarias
1.1 Historia de los rayos co´smico: or´ıgenes
y actualidad
Los rayos co´micos fueron descubiertos en 1912 por Victor Hess [5], quien estaba
estudiando la razo´n por la cual las placas meta´licas de los electroscopios se descargaban
esponta´neamente. Para poner a prueba la hipo´tesis vigente que establec´ıa que la causa de
este feno´meno era la presencia de materiales radiactivos en las rocas, Victor Hess realizo´
entre 1911 y 1912 una serie de ascensos en globo, llevando consigo tres electroscopios. Hess
observo´ que a partir de cierta altura, los mismos tend´ıan a descargarse ma´s ra´pidamente.
A partir de estos resultados descarto´ la hipo´tesis de la radiacio´n en las rocas, y concluyo´
que la ionizacio´n del aire se deb´ıa a una radiacio´n de origen co´smico.
Luego, en 1929, Dimitri Skobelztsyn publico´ fotograf´ıas que obtuvo de rayos co´smicos
pasando a trave´s de ca´maras de niebla, dispositivo que hab´ıa sido inventado recientemente
por Charles T.R. Wilson. En 1932 se desato´ un debate sobre la naturaleza de los rayos
co´micos. Robert Millikan sosten´ıa la teor´ıa de que los rayos co´smicos eran en realidad
rayos gama provenientes del espacio [6], pero fue creciendo la evidencia que los rayos
co´smicos eran en realidad, en su mayor´ıa part´ıculas cargadas energe´ticas.
En 1933 Carl Anderson bajo la direccio´n de Robert A. Millikan, descubrio´ trayectorias
inesperadas en fotograf´ıas de su ca´mara de niebla. Las mismas correspond´ıan a part´ıculas
con la misma masa del electro´n, pero con carga opuesta. Anderson hab´ıa descubierto la
antimateria. Este descubrimiento fue publicado, corroborado por otros, y validado por la
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prediccio´n teo´rica de la existencia del positro´n hecha por Dirac. De este modo Anderson
obtuvo la primera evidencia directa de la existencia del positro´n a partir de experimentos
donde hac´ıa incidir rayos gama contra otros materiales, generando pares electro´n-positro´n.
Por este trabajo, en 1936 le es otorgado el premio nobel junto con Victor Hess.
A su vez Anderson hab´ıa comenzado tambie´n a investigar los rayos co´smicos. En 1936
descubre el muo´n, creyendo al principio que hab´ıa descubierto el Pio´n, part´ıcula que hab´ıa
sido postulado por el f´ısico japones Yukawa Hidek. El posterior descubrimiento del pio´n
se debe tambie´n a observaciones de rayos co´smicos llevadas a cabo en Chacaltaya (andes
bolivianos) [7].
En 1938, Pierre Auger realizo´ un experimento colocando detectores de part´ıculas en
las alturas de los Alpes, donde noto´ que dos detectores colocados a muchos metros de
separacio´n indicaban simulta´neamente la llegada de part´ıculas. De este modo Auger
descubre las lluvias de part´ıculas secundarias, concluyendo que estas lluvias estaban
compuestas de part´ıculas subato´micas, creadas cuando una part´ıcula muy energe´tica llega
a la atmo´sfera de la Tierra y colisiona con mole´culas de aire, generando una cascada de
part´ıculas secundarias. Sobre la base de sus mediciones, Auger estimo´ que hab´ıa observado
rayos co´micos con energ´ıas de 1015 eV , diez millones de veces ma´s altas que cualquiera
conocida hasta el momento [8].
En 1949 Enrico Fermi propuso una explicacio´n para la aceleracio´n de los rayos co´smicos:
las part´ıculas cargadas aumentan su energ´ıa al interactuar con nubes magne´ticas que se
mueven en el espacio [9]. Remanentes de supernovas podr´ıan actuar como aceleradores
para los rayos co´smicos de energ´ıas hasta aproximadamente 1015eV . En la seccio´n 1.3 se
detallara´ ma´s sobre dichos procesos.
Otro evento importante ocurre en los comienzos de los an˜os 60. Arno Penzias y Robert
Wilson descubrieron el fondo de radiacio´n de microondas de baja energ´ıa, hoy conocida
como radiacio´n co´smica de fondo (CMB). El descubrimiento ocurrio´ en 1964 mientras
trabajaban en un nuevo tipo de antena en los Laboratorios Bell en Holmdel, Nueva Jersey.
Los resultados de sus ana´lisis mostraron que la radiacio´n co´smica de fondo observada se
ajusta con un espectro de cuerpo negro a 2.7oK [10].
En 1966 Greisen, Zatsepin y Kuz’min estudiaron como los rayos co´smicos de origen
extragala´ctico interactu´an con la radiacio´n co´smica de fondo. La colisio´n de protones de
1020 eV con los fotones de 10−3 eV , produce energ´ıas de centro de masa por encima de
los 1 GeV , o sea por encima del umbral de la fotoproduccio´n de piones. Cualquier proto´n
o nu´cleo que viaje desde su fuente hasta la Tierra ma´s de 100 Mpc 1, sufrir´ıa pe´rdidas
de energ´ıa, e independientemente de su energ´ıa original, llegara´ a la Tierra con energ´ıas
inferiores a 5 × 1019 eV , evidenciando un corte en el espectro de rayos co´smicos. Esta
11 pc = 3, 0857× 1016m
1.1 Historia de los rayos co´smico: or´ıgenes y actualidad 5
energ´ıa se conoce como la energ´ıa de corte GZK o GZKcutoff [11].
En 1991 la Colaboracio´n High Resolution Fly’s Eye observo´ un evento de rayos co´smicos
que violaba el corte GZK, con una energ´ıa de 3×1020 eV [12]. Algunos eventos con energ´ıas
de 1020 eV hab´ıan sido encontrados en an˜os anteriores, pero e´ste era claramente el ma´s
energe´tico.
En 1994 el grupo AGASA [13] en Japo´n presento´ eventos con energ´ıas de
aproximadamente 1020 eV . Los eventos de High Resolution Fly’s Eye (HiRes) y AGASA
eran mayores en energ´ıa que cualquiera visto antes, sin embargo exist´ıa una discrepancia
en el flujo observado entre ambos. Mientras los resultados de HiRes eran compatibles con
el corte GZK, AGASA observo´ eventos por encima de ese valor [1].
En 1995 se presento´ el reporte de disen˜o del Observatorio Pierre Auger [14], el
observatorio astrono´mico de rayos co´smicos de ultra alta energ´ıa ma´s grande de la
historia, disen˜ado para estudiar rayos co´micos con energ´ıas por encima de 1018 eV . Este
experimento fue disen˜ado para tratar de comprender el origen y composicio´n de los rayos
co´smicos. La construccio´n del sitio del hemisferio sur se inicio´ ra´pidamente. Las primeras
observaciones fueron realizadas en 2004. Finalmente el u´ltimo detector se coloco´ en junio
del 2008, completando el observatorio que ya hab´ıa comenzado a funcionar an˜os antes,
mientras continuaba su construccio´n.
Existen actualmente otros experimentos de rayos co´smicos de ultra alta energ´ıa
funcionando y en desarrollo de los cuales Telescope Array (TA) [15], por ejemplo, se
encuentra adquiriendo datos desde 2008 y se han realizado las primeras comparaciones
con los resultados de Auger, sin embargo la aceptancia de este experimento au´n es baja
comparada con la de Auger como se puede observar en la Figura 1.1. TA es un experimento
del tipo h´ıbrido, y consiste de un detector de superficie de 507 centelladores desplegados
en una grilla de 1.2 Km de separacio´n y tres estaciones con detectores de fluorescencia
apuntando hacia el arreglo de superficie [16].
Otros experimentos en etapa de desarrollo para la observacio´n de rayos co´smicos son,
por ejemplo, JEM-EUSO [18], un mo´dulo disen˜ado para observar grandes volu´menes de
la atmo´sfera de la Tierra para montar en la Estacio´n Internacional Espacial a fin de
estudiar rayos co´smicos con energ´ıas por encima de 1019 eV . Cabe mencionar tambie´n el
experimento CTA [19] para el estudio de fotones, que actualmente se encuentra en proceso
de decisio´n su ubicacio´n siendo Argentina un pa´ıs candidato para el sitio del Sur.
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Figura 1.1: Aceptancia para los distintos experimentos de rayos co´smicos [17].
1.2 Espectro de energ´ıa
El espectro de energ´ıa de rayos co´smicos describe el flujo de part´ıculas, por unidad de
tiempo, por unidad de superficie y de a´ngulo so´lido, como funcio´n de la energ´ıa. Se
extiende por ma´s de 13 de´cadas en energ´ıa, y 32 de´cadas en flujo. A bajas energ´ıas,
menores que 1014eV , las part´ıculas pueden ser detectadas directamente antes de que
interactu´en con la atmo´sfera, permitiendo identificar directamente el tipo de part´ıcula
primaria. A energ´ıas ma´s altas, la deteccio´n de estas part´ıculas es posible a partir de las
lluvias de part´ıculas secundarias que e´stas inducen.
Los mecanismos de aceleracio´n junto con los procesos de propagacio´n a trave´s del
medio interestelar pueden explicar en forma cualitativa el rango completo de energ´ıa, sin
embargo, los sitios de aceleracio´n donde se producen estas part´ıculas au´n no han sido
completamente determinados.
El flujo (J ) es proporcional a E−γ siguiendo una ley de potencia. Cabe mencionarse
que e´sta es la dependencia esperada para part´ıculas que se aceleran en forma estoca´stica,
como es el caso del mecanismo de Fermi [9]. La Figura 1.2 muestra el espectro de rayos
co´smicos multiplicado por E2.6 para sustraer la enorme pendiente a lo largo de 7 o´rdenes
de magnitud en el flujo y para sen˜alar los cambios respecto al ı´ndice espectral. En
dicha Figura se presentan los resultados obtenidos por diversos experimentos y aplicando
distintas te´cnicas de deteccio´n. Se presentan tambie´n los u´ltimos resultados para el
espectro de rayos co´smicos en la regio´n desde 1016eV hasta 1020eV , combinando los
resultados del Observatorio Pierre Auger, KASCADE-Grande [20], Telescope Array [21]
y Tunka [22]. Puede apreciarse que a bajas energ´ıas el flujo esta´ bien descripto por
J ∼ E−2.7, mientras que energ´ıas por encima de 4 × 1015eV existe una disminucio´n en
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el valor de γ. Este quiebre en el espectro es conocido como la rodilla. Aqu´ı la ley
de potencia cambia el ı´ndice espectral de γ ∼ 2.7 a γ ∼ 3. Se considera que los rayos
co´smicos en la regio´n de la rodilla son acelerados a trave´s de procesos de choque difusivos
en remanentes de su´pernova dentro de nuestra galaxia [23].
Existe tambie´n una coincidencia de la porcio´n del espectro de la rodilla con un ra´pido
incremento en la masa de los rayos co´smicos. La rodilla puede ser causada porque los
aceleradores de rayos co´smicos gala´cticos alcanzan aqu´ı su ma´xima energ´ıa o debido a la
limitacio´n de los campos magne´ticos gala´cticos para confinar las part´ıculas en la galaxia
cuando alcanzan cierta energ´ıa. Como la aceleracio´n es proporcional a la carga Z, la
energ´ıa de la rodilla para cada especie primaria tambie´n lo es.
Se ha observado una segunda discontinuidad en el espectro, llamada segunda rodilla,
a energ´ıas alrededor de 8× 1016 eV , donde el ı´ndice cambia a 3.3.
Existe otro punto del espectro donde se produce un cambio del ı´ndice espectral, este
punto es conocido como el tobillo, alrededor de 4 EeV 2. Existen varias hipo´tesis que
intentan explicar este nuevo cambio. Una de ellas supone que a estas energ´ıas se produce
la transicio´n de origen gala´ctico a extragala´ctico. La posicio´n del tobillo ser´ıa la regio´n
donde las componentes gala´cticas y extragala´cticas contribuyen por igual al flujo total
[24–26]. Tambie´n el tobillo podr´ıa ser explicado considerando que esta regio´n del flujo
tiene una composicio´n mixta y que el tobillo es una regio´n de transicio´n [27]. Otra posible
explicacio´n es que la componente extragala´ctica, compuesta principalmente por protones,
comienza a dominar a baja energ´ıa. En este caso la transicio´n de fuentes gala´cticas a
extragala´cticas ocurre a ma´s baja energ´ıa. [28,29]. En este modelo, dado que los protones
se propagan a trave´s del espacio interactuando con la radiacio´n co´smica de fondo de
microondas y pierden energ´ıa por medio de la produccio´n de pares e+ e−, el resultado
corresponder´ıa con la supresio´n del flujo energ´ıas identificadas con el tobillo. Este modelo
es conocido como Modelo de dip.
Si el flujo de rayos co´smicos a las energ´ıas ma´s altas es de origen cosmolo´gico, deber´ıa
aparecer una supresio´n abrupta en el espectro alrededor de 5× 1019 eV [1].
En la Figura 1.3 se muestran los resultados para el espectro de energ´ıa obtenidos
por el Observatorio Pierre Auger, combinando los datos obtenidos por el detector de
superficie (llamados en la Figura: SD-1500 m, infill SD-750 m y SD inclined obtenidos a
partir del detector de superficie del Observatorio utilizando el arreglo completo, el infill y
eventos inclinados) y eventos h´ıbridos (Hybrid, es decir obtenidos por ambos detectores
de superficie y fluorescencia) [30] donde se ve una clara supresio´n del flujo hacia el final
del espectro.
21 EeV = 1018 eV
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Figura 1.2: Espectro de energ´ıa de rayos co´smicos medido en distintos experimentos en
el rango de energ´ıa desde 1013 eV a 1020 eV . El eje horizontal representa la energ´ıa de
los rayos co´smicos primarios. El eje vertical es el flujo multiplicado por E2.6 [1].
Figura 1.3: Espectro de energ´ıa de rayos co´smicos desde 1017.5 eV hasta 1020.5 eV . El
eje horizontal representa la energ´ıa de los rayos co´smicos primarios. El eje vertical es el
flujo multiplicado por E3. Se observan los resultados combinados de datos SD y eventos
h´ıbridos.
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1.3 Mecanismos de aceleracio´n
El mecanismo de aceleracio´n ma´s aceptado de rayos co´smicos es el mecanismo de Fermi
de primer orden, tambie´n conocido como aceleracio´n en shocks difusivos. Este modelo
fue propuesto por primera vez en la de´cada del 70 [31]. Este feno´meno puede ocurrir
en diferentes objetos astrof´ısicos donde se generen intensos campos electromagne´ticos.
Para incrementar su energ´ıa, las part´ıculas necesitan estar confinadas en la regio´n de
aceleracio´n. Las part´ıculas quedan confinadas en estas regiones a causa de los campos
magne´ticos, lo que les permiten ganar energ´ıa a causa de las sucesivas interacciones.
A trave´s de este mecanismo, las part´ıculas ganan energ´ıa estoca´sticamente cuando
pasan por una nube de plasma, independientemente si cruzan en la regio´n upstream
(a favor del flujo) o downstream (en contra). Las part´ıculas pueden cruzar una y otra
vez el shock, ganando energ´ıa en cada transicio´n. Cuanto ma´s tiempo permanezcan las
part´ıculas en la regio´n alrededor del shock, podra´n ganar ma´s energ´ıa. Este mecanismo
de aceleracio´n transfiere hasta el 10% de la energ´ıa del shock a las part´ıculas. Para shocks
no relativistas, este modelo de aceleracio´n predice un espectro de energ´ıa en la fuente con
ı´ndice γ entre 2 y 2.5, y para shocks relativistas, γ = 2.2 o 2.3 en la fuente.
La combinacio´n de la magnitud del campo magne´tico y el taman˜o del sitio de
aceleracio´n limitan la ma´xima energ´ıa que los rayos co´smicos puedan obtener de un
dado objeto astrof´ısico. Con respecto al campo magne´tico, la magnitud que refleja la
deflexio´n que sufre una part´ıcula en un campo magne´tico es el radio de Larmor o giroradio,
rL = E/(ZeB), donde E y Ze son la energ´ıa y la carga de la part´ıcula respectivamente
y B el campo magne´tico. El radio de Larmor para protones de energ´ıa de 1018 eV en el
campo magne´tico gala´ctico (B ∼ 3 µG), es rL ∼ 1 Kpc, mayor que el espesor de nuestro
disco gala´ctico (∼ 200pc) por lo que el campo magne´tico gala´ctico no puede confinar a
estas part´ıculas.
Partiendo de estas ideas, Hillas produjo el gra´fico de la Figura 1.4 [32], donde se observa
cua´les son los posibles aceleradores de rayos co´smicos de una dada composicio´n a 1020 eV .
Algunas fuentes donde las part´ıculas podr´ıan alcanzar estas energ´ıas son remanentes de
supernova, pu´lsares, nu´cleos de galaxias activas (AGN) y gamma-ray bursts.
Para explicar las fuentes de rayos co´smicos de ultra alta energ´ıa se han considerado
tambie´n modelos del tipo top-down. Estos modelos incluyen la produccio´n de rayos
co´smicos de ultra alta energ´ıa a trave´s del decaimiento y aniquilacio´n de part´ıculas su´per
pesadas de materia oscura, o bien defectos topolo´gicos. Estos modelos predicen una
fraccio´n de fotones y neutrinos que no es consistente con las observaciones realizadas en
el Observatorio Pierre Auger. Dichos resultados se muestran en el cap´ıtulo 4, seccio´n 1.
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Figura 1.4: Taman˜o y campo magne´tico de los posibles objetos astrof´ısicos que podr´ıan
ser fuentes y aceleradores de rayos co´smicos ultra energe´ticos. Se incluye tambie´n a la
izquierda de la Figura el punto correspondiente al acelerador LHC. Los objetos bajo la
diagonal no pueden acelerar protones hasta 1020 eV .
1.4 Propagacio´n
El ı´ndice espectral se modifica cuando las part´ıculas se propagan a trave´s del medio
gala´ctico o extragala´ctico principalmente por dos motivos. Primero, los rayos co´smicos
extragala´cticos interactu´an con los fotones del fondo de radiacio´n de microondas cuando
se propagan en el espacio y segundo las part´ıculas cargadas son deflectadas por el campo
magne´tico tanto gala´ctico como intergala´ctico.
Con respecto a las interaccio´nes con el fondo de microondas, el efecto ma´s importante
a energ´ıas por encima de 1019eV es la pe´rdida de energ´ıa de los rayos co´smicos
extragala´cticos al interactuar con la radiacio´n de fondo de microondas. Los mecanismos
dominantes para la pe´rdida de energ´ıa son, en el caso de protones, la creacio´n de piones
(p+ γ → pi+ + n) o (p+ γ → pi0 + p) y la creacio´n de pares (p+ γ → e− + e+p).
En el caso de nu´cleos de masa A, los procesos importantes son la fotodesintegracio´n
(A + γ → (A − 1) + N) o (A + γ → (A − 2) + 2N), donde N es un nucleo´n (proto´n o
neutro´n) y la produccio´n de pares (A+ γ → e− + e+ + A) [33].
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Con respecto a las interacciones de los rayos co´smicos debidas a los campos magne´ticos,
para el caso de part´ıculas tales como electrones y positrones, e´stos pierden energ´ıa por
radiacio´n de sincrotro´n en su interaccio´n con los campos magne´ticos de origen gala´ctico
y extragala´ctico. Estas pe´rdidas dependen de la intensidad del campo magne´tico. Para
protones y nu´cleos, la pe´rdida de energ´ıa por radiacio´n sincrotro´n es despreciable, por lo
tanto el campo magne´tico so´lo los deflecta en su propagacio´n. Los rayos co´smicos de muy
alta energ´ıa de origen extragala´ctico se propagan en forma rectil´ınea, en cambio, los de
baja energ´ıa se propagan en forma difusiva. En el caso de los protones a energ´ıas por
debajo de 1019 eV , mientras que los nu´cleos de hierro se propagan difusivamente hasta
energ´ıas del orden de 1019eV . Se puede observar un ejemplo de esto en la Figura 1.5.
Estas desviaciones en los campos magne´ticos tiene consecuencias importantes para los
estudios de direccio´n de arribo. Si se tienen protones con energ´ıas por encima del corte
GZK con su origen en el volumen GZK (regio´n con distancia menor que 100Mpc desde la
Tierra y con una conocida distribucio´n anisotro´pica de materia), se debera´ observar una
correlacio´n con las posibles fuentes donde ser´ıan producidos y por lo tanto una anisotrop´ıa
en la distribucio´n de direcciones de llegada. En el caso de las part´ıculas con Z mayores,
el campo magne´tico puede afectar fuertemente a las trayectorias de los primarios [34].
Figura 1.5: Trayectoria de protones de diversas energ´ıas provenientes de una fuente
puntual para un campo magne´tico de 1nG, orientado al azar [35].
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1.5 Fenomenolog´ıa de las lluvias de
part´ıculas secundarias
Las propiedades de los rayos co´smicos de ultra alta energ´ıa se deben inferir a partir de las
caracter´ısticas de las cascadas de part´ıculas secundarias que estos generan, como se ya ha
mencionado, debido a su bajo flujo.
Como la profundidad de la atmo´sfera excede 10 veces la distancia de interaccio´n
hadro´nica para un proto´n, se puede pensar a la atmo´sfera como un calor´ımetro en el
cual las part´ıculas que llegan depositan su energ´ıa. La baja densidad de la atmo´sfera
permite que las part´ıculas secundarias se dispersen y viajen lo suficiente para poder ser
colectadas y medidas en la superficie de la Tierra. La interaccio´n de los rayos co´smicos
en la atmo´sfera genera un amplio disco de part´ıculas de pequen˜o espesor que se mueve
pra´cticamente a la velocidad de la luz. Esta cascada es iniciada por la interaccio´n de una
part´ıcula (foto´n, nu´cleo o nucleo´n) de alta energ´ıa con un nu´cleo de aire de la atmo´sfera
alta. As´ı, el nu´mero de part´ıculas comienza a multiplicarse alcanzando un punto ma´ximo
a una profundidad denominada Xmax, luego del cual comienza a atenuarse a medida que
las part´ıculas pierden energ´ıa en las interacciones y caen por debajo del umbral para la
produccio´n de nuevas part´ıculas. Una representacio´n esquema´tica de una EAS se observa
en la Figura 1.6. Estas lluvias de part´ıculas se caracterizan por tener un nu´cleo hadro´nico,
una componente muo´nica y otra electromagne´tica.
Cuando una part´ıcula alcanza la atmo´sfera de la tierra, interactu´a con las mole´culas de
aire a una distancia x desde la parte superior de la atmo´sfera. La profundidad atravesada
esta´ determinada por la distribucio´n exponencial:
f(x) ∝ e
−x
λp−aire (1.1)
donde λp−aire = maireσp−aire es el libre camino medio, relacionado con la densidad media del
aire (maire = 24253.01mb× g/cm2) y la seccio´n eficaz σp−aire.
En la primer interaccio´n, son generadas un conjunto de part´ıculas con energ´ıas muy
altas. En estas primeras interacciones la fraccio´n de energ´ıa transferida a la componente
electromagne´tica de la lluvia fluctu´a mucho. Esta fase es llamada fase de crecimiento
de la lluvia. Luego de varias de estas interacciones una gran fraccio´n de la energ´ıa es
transferida a la componente electromagne´tica (90%) iniciando la fase de cascada. Esta
fase esta´ dominada por un gran nu´mero de part´ıculas electromagne´ticas de baja energ´ıa.
En esta etapa una lluvia de part´ıculas se comporta como un objeto bien definido con
propiedades macrosco´picas observables tales como el Xmax.
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Figura 1.6: Esquema de una lluvia de part´ıculas secundarias.
1.5.1 Modelo de Heitler
El modelo de Heitler es un modelo fenomenolo´gico que permite describir cascadas de
part´ıculas secundarias iniciadas por un e+, e− o γ con energ´ıa mayor que la energ´ıa
cr´ıtica. Se define la energ´ıa cr´ıtica como aquella para la cual las pe´rdidas por ionizacio´n
igualan a las pe´rdidas por bremsstrahlung (ecuacio´n 1.2). Se puede observar un esquema
del modelo en la Figura 1.7.
dEion
dx
|E=Ecrit =
dEbrems
dx
|E=Ecrit (1.2)
Las part´ıculas recorrera´n una distancia X0 = λ× ln2, hasta interactuar a trave´s de la
produccio´n de pares o bremsstrahlung, donde λ = 37 gr/cm−2 es el recorrido libre medio
para las part´ıculas electromagne´ticas en el aire [36]. En cada interaccio´n, la energ´ıa de
la part´ıcula se divide en 2 y cada part´ıcula producida se lleva la mitad de la energ´ıa.
Entonces el nu´mero total de part´ıculas se duplica en cada X0 y la energ´ıa total se reparte
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equitativamente entre todas las part´ıculas de la cascada: Nn = 2
n y En =
E0
2n
, donde Nn
es el nu´mero de part´ıculas en la n-esima interacio´n.
Figura 1.7: Modelo de Heitler para una lluvia iniciada por una part´ıcula
electromagne´tica.
Cuando la energ´ıa por part´ıcula cae por debajo de la cr´ıtica (85 MeV en el aire) cesa
la produccio´n de part´ıculas y la energ´ıa restante se pierde por ionizacio´n. En este punto
la cascada alcanza el ma´ximo nu´mero de part´ıculas
Nmax =
E0
Ecrit
(1.3)
con el respectivo valor de profundidad dado por:
Xmax = λln
E0
Ecrit
∝ lnE0 (1.4)
Aunque este modelo es demasiado simplificado, permite derivar la dependencia
logar´ıtmica de Xmax con la energ´ıa observada en los datos.
Una versio´n del modelo de Heitler que incluye las interacciones hadro´nicas, llamado
Heitler-Matthews, se puede observar en la Figura 1.8 [37]. Se puede definir por analog´ıa
la longitud de separacio´n para las interacciones hadro´nicas como XI = λI ln2 con λI =
120gr/cm2 para los piones en el aire. En este modelo, en cada interaccio´n hadro´nica se
producen Nmult part´ıculas de las cuales un tercio son pi
0 y dos tercios son pi±. Los piones
neutros decaen instanta´neamente en dos fotones iniciando la cascada electromagne´tica.
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La cascada hadro´nica se detiene cuando la energ´ıa de los piones cargados cae por debajo
de la cr´ıtica y decae en muones cargados y neutrinos. La energ´ıa cr´ıtica para los piones
cargados es aproximadamente 20 GeV [38]. El nu´mero total de piones producidos es
ide´ntico al nu´mero de pi± a la energ´ıa cr´ıtica EIcrit:
Nµ = Npi =
(
2
3
Nmult
)nc
=
(
E0
EIcrit
)β
(1.5)
con nc =
1
lnNmult
ln( E0
EIcrit
), donde β = ln(2
3
Nmult)/ln(Nmult) ≈ 0.9.
Al comparar el modelo hadro´nico de Heitler-Matthews con el modelo electromagne´tico
de Heitler se puede ver como el valor de Xmax se ha subestimado. Finalmente el valor de
Xmax se puede escribir como:
Xmax = λI +X0ln
(
E0
NmultEe.m.crit
)
(1.6)
Donde Xmax todav´ıa depende de ln(E0) pero tambie´n depende de la inversa del
logaritmo de la multiplicidad Nmult.
Este modelo es aplicable a lluvias de origen bario´nico, ya que esta´n dominadas
por procesos electromagne´ticos. Para un proto´n esto implica que Xmax depende
logar´ıtmicamente de la energ´ıa y Nmax linealmente.
Para extender este modelo a nu´cleos primarios se puede aplicar el principio de
superposicio´n: considerar que el nu´cleo consiste en nucleones independientes de manera
que una lluvia de nu´cleo A y energ´ıa EA es considerada como A lluvias de protones de
energ´ıa EA
A
. Aplicando esto a la Ecuacio´n 1.4 se obtiene:
Xmax ∝ ln
(
E0
A
)
(1.7)
El modelo de Heitler no tiene en cuenta que la part´ıcula que origina la interaccio´n
(leading particle) se lleva parte de la energ´ıa que no estara´ disponible para la creacio´n
de nuevas part´ıculas. De este modo podemos definir la elasticidad como la fraccio´n de la
energ´ıa total que contribuye a la produccio´n de nuevas part´ıculas.
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Figura 1.8: Modelo de Heitler para una lluvia iniciada por un hadro´n.
kinel = 1− Emax/Etot (1.8)
Donde Emax es la energ´ıa que se lleva la leading particle. As´ı teniendo en cuenta la
inelasticidad, se puede ver que el modelo de Heitler predice lluvias de part´ıculas ma´s
profundas que las que en realidad ocurren.
1.5.2 Caracter´ısticas de las interacciones hadro´nicas
en los para´metros de lluvias de part´ıculas
La principal fuente de incertezas para modelar las lluvias de part´ıculas esta´ asociada a
la produccio´n de part´ıculas secundarias en las interacciones de ma´s alta energ´ıa. Los
para´metros caracter´ısticos de las interacciones hadro´nicas cambian con la energ´ıa del
primario y so´lo pueden ser medidas a energ´ıas mucho ma´s bajas. Actualmente las energ´ıas
ma´s a´ltas alcanzadas en experimentos de aceleradores corresponden con las obtenidas en el
LHC, en el CERN. La extrapolacio´n de estos resultados sobre varios o´rdenes de magnitud
es la principal fuente de incertezas en los modelos.
Las predicciones de los modelos sobre las lluvias de part´ıculas esta´n basadas en
feno´menos microsco´picos o en implementaciones fenomenolo´gicas que producen una serie
de interacciones caracter´ısticas consistentes. Si los procesos microsco´picos cambian,
usualmente todas las predicciones del modelo tambie´n lo hacen. Es posible ilustrar esto
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con la Figura 1.9. Aqu´ı se representan algunas variables que deben ser ingresadas en la
construccio´n de los modelos de interaccio´n hadro´nica, y los para´metros en las lluvias de
part´ıculas que se obtienen a partir del modelo.
Figura 1.9: Esquema de algunos para´metros microsco´picos y las variables macrosco´picas
que se afectar´ıan.
Algunas de estas variables microsco´picas son:
1. Seccio´n eficaz de interaccio´n hadro´nica (σprod): Determina la distribucio´n del
punto de primer interaccio´n y tiene impacto directo en la forma de la lluvia de part´ıculas
resultante.
2. Multiplicidad (Nmult): Es el nu´mero de part´ıculas producidas. Dicha cantidad esta´
relacionada con la distribucio´n de energ´ıa transferida a las part´ıculas secundarias.
3. Difraccio´n: Es un tipo de interaccio´n con una seccio´n eficaz asociada σdif . En este tipo
de interacciones tanto el blanco como la part´ıcula incidente pueden disociarse generando
muy pocas part´ıculas. Es posible clasificar las interacciones con elasticidad cercana a
1 como difractivas, dejando la part´ıcula proyectil casi sin cambios y teniendo mı´nimo
impacto en el desarrollo de la lluvia.
4. Elasticidad: Definida como kel = Emax/Etot, cuantifica que porcio´n de la energ´ıa
Etot se lleva la part´ıcula que genera la interaccio´n Emax. So´lo la parte inela´stica
de la interaccio´n esta´ asociada a la produccio´n de part´ıculas secundarias. Una gran
elasticidad produce ma´s interacciones de ma´s alta energ´ıa, lo cual incrementa la
fluctuacio´n de los para´metros de las lluvias como el Xmax definido en la seccio´n 1.5.
5. Fraccio´n de energ´ıa que contribuye a la creacio´n de part´ıculas
electromagne´ticas: Definida como re.m. = Ee.m./Etot, influye en cuan ra´pido se
desarrolla la lluvia. Cuanto ma´s ra´pido se desarrolla la lluvia, habra´ menos fluctuaciones
en el valor del observable Xmax
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La lista anterior no es completa, sin embargo contiene algunas de las cantidades ma´s
relevantes a tener en cuenta en los modelos de interaccio´n.
1.5.3 Modelos de interaccio´n hadro´nica
Actualmente la teor´ıa de las interacciones fuertes (Cromodina´mica Cu´antica o QCD) esta´
bien establecida, sin embargo no es posible realizar ca´lculos directos en las interacciones
hadro´nicas en los procesos de produccio´n de part´ıculas de las lluvias inducidas por rayos
co´smicos. Los procesos con gran momento transverso transferido pueden ser calculados
con QCD perturbativa, sin embargo los procesos llamados soft (con momento transverso
transferido pequen˜o, como es el caso de las EAS), esta´n ma´s alla´ de las te´cnicas de ca´lculo
actuales. De este modo, es necesario aplicar un enfoque fenomenolo´gico para poder hacer
una descripcio´n de las lluvias de part´ıculas secundarias.
Principalmente motivado por los distintos enfoques, se puede distinguir entre dos tipos
de modelos aplicados a la produccio´n de part´ıculas en las interacciones hadro´nicas: los
modelos de baja energ´ıa y los modelos de alta energ´ıa. Los primeros cubren el rango de
energ´ıa hasta los 200 GeV . Los mismos son principalmente parametrizaciones de medidas
(GHEISHA, UrQMD), pero tambie´n combinaciones de parametrizaciones y adaptaciones
de modelos (FLUKA) [39]. Los segundos esta´n basados en las ideas de la teor´ıa de campos
de Grivos´ Reggeon [40]. En estos modelos QCD perturbativa es aplicada para predecir la
seccio´n eficaz de produccio´n de minijets a trave´s del scattering entre partones.
Las diferencias significativas entre modelos se originan en las diferentes
implementaciones de las ideas y del tratamiento espec´ıfico del feno´meno de alta densidad
parto´nica en la dispersio´n a alta energ´ıa. En la teor´ıa de Grivos´ las interacciones son
descriptas por el intercambio de cuasi-part´ıculas llamadas pomerones y reggeones.
Algunos de los modelos generadores de eventos Monte Carlo que se utilizaron a lo largo
de este trabajo se enumeran a continuacio´n:
1. QGSJET-II: Es el sucesor de QGSJET-I, una implementacio´n del modelo de cuerdas
de quark-gluon de Kaidalov y sus colaboradores [39]. La diferencia entre QGSJET-II
y su antecesor es que ahora se tienen en cuenta las interacciones pomeron-pomeron,
esto hizo posible actualizar las densidades parto´nicas y mantener el cut off para poder
seguir distinguiendo entre procesos de gran momento transverso (hard) y aquellos de
bajo momento transverso (soft).
2. EPOS 1.99: Es el sucesor de EPOS 1.66. En EPOS la teor´ıa de Grivos´ es aplicada a
los partones individuales en lugar de los hadrones, como en el caso de QGSJET. Aqu´ı
son los partones quienes intercambian las cuasi-part´ıculas.
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3. EPOS LHC: Es una actualizacio´n de EPOS 1.99 que incluye las extrapolaciones de
las nuevas medidas del LHC respecto de las interacciones proto´n-proto´n, proto´n-Pb y
Pb-Pb. Las principales modificaciones sobre el modelo esta´n asociadas a los procesos
de hadronizacio´n colectiva [41].
Estos modelos son incluidos finalmente en programas que realizan una simulacio´n
realista de las lluvias de part´ıculas con co´digos tales como AIRES [42] o CORSIKA [43].
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Cap´ıtulo 2
El Observatorio Pierre Auger
El Observatorio Pierre Auger fue disen˜ado para estudiar las propiedades de los rayos
co´smicos de ultra alta energ´ıa a trave´s de las lluvias de part´ıculas secundarias que e´stos
producen en la atmo´sfera. El mismo esta´ ubicado en la regio´n de Malargu¨e, provincia
de Mendoza cubriendo una superficie total de 3000 Km2. Para poder estudiar la regio´n
de mayor energ´ıa del espectro, en torno del l´ımite GZK, donde el flujo de part´ıculas que
llegan a la tierra es bajo (menor que 1 part´ıcula por km2 por siglo,) es necesario cubrir
grandes a´reas de deteccio´n.
El Observatorio es un detector h´ıbrido que combina dos tipos de detectores. Por un
lado consiste en un arreglo de 1660 detectores de agua Cherenkov o Cherenkov Detector
(WCD). Cada detector consiste en un tanque cil´ındrico que contiene agua ultra pura y
en cuya parte superior hay ubicados 3 tubos fotomultiplicadores (PMT) que detectan la
radiacio´n Cherenkov producida por las part´ıculas que componen la cascada y atraviesan
el detector [14,44]. Este arreglo es llamado detector de superficie o SD (Surface Detector).
El ciclo de trabajo del detector de superficie es del 100%. Se encuentra permanentemente
recolectando datos ya que cada estacio´n posee un recubrimiento interior herme´tico llamado
Tyvek [45], que tiene propiedades ref´lectivas y adema´s lo a´ısla de la luz ambiental.
El otro elemento que compone el Observatorio es un conjunto de 5 telescopios que
detectan la fluorescencia producida por el decaimiento de las molo´culas de nitr´ıgeno de
la atmo´sfera, excitadas previamente por interaccio´n con las part´ıculas secundarias de
la lluvia. Este sistema es conocido como detector de fluorescencia o FD (Fluorescence
Detector). El ciclo de trabajo del detector de fluorescencia es de 13%, ya que so´lo puede
recolectar datos durante las noches sin contaminacio´n lumı´nica debida a la luna [14].
Un esquema de la superficie que abarca el detector se puede observar en la Figura 2.1.
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El detector de superficie estudia la distribucio´n lateral de part´ıculas a nivel del suelo,
mientras que el detector de fluorescencia observa el desarrollo longitudinal en la atmo´sfera.
El modo de operacio´n h´ıbrido del detector, donde las lluvias de part´ıculas observadas son
medidas simulta´neamente por ambos detectores, permite realizar una calibracio´n absoluta
de energ´ıa de las lluvias, independientemente de los modelos de interaccio´n. Esto significa
que no es necesario utilizar simulaciones MC. En el cap´ıtulo 3 se explicara´ con ma´s detalle
dicho proceso de calibracio´n. Las lluvias de part´ıculas observadas simulta´neamente por
ambos detectores permiten tambie´n controlar las incertezas sistema´ticas existentes en
ambas te´cnicas para los distintos para´metros.
Ambos detectores cuentan con su respectivo sistema de disparo (trigger), que es el
sistema del detector encargado de reducir la tasa de eventos, sin pe´rdida de eventos f´ısicos,
para poder ser procesados por el siste´ma de adquisicio´n. Los mismos sera´n explicados en
las secciones 2.1.2 y 2.2.3 respectivamente.
Figura 2.1: Esquema del Observatorio Pierre Auger. Los puntos representan los
detectores de superficie, mientras que las l´ıneas representan la apertura azimutal de los
detectores de fluorescencia.
2.1 Detector de fluorescencia
El detector de fluorescencia permite obtener el perfil longitudinal de la lluvia y medir
en forma directa la posicio´n del Xmax as´ı como la energ´ıa de la lluvia. El mismo esta´
2.1 Detector de fluorescencia 23
compuesto por 27 telescopios Schmidt ubicados en 5 edificios como el que se observa en la
Figura 2.2. Estos edificios esta´n ubicados en la periferia del a´rea cubierta por el detector
de superficie (Figura 2.1) y son llamados Los Leones, Los Morados, Loma Amarilla,
Coihueco y Heat, siendo este u´ltimo de caracter´ısicas diferentes, por lo que sera´ descripto
en la seccio´n 2.4.1 referida a extensiones del observatorio.
Figura 2.2: Edificio Los Leones, detector de fluorescencia ubicado al sur del detector de
superficie.
Cada telescopio tiene un campo visual de 30 ◦ × 30 ◦. Su sistema o´ptico consiste de un
diafragma de 1.7 m de dia´metro con un espejo de radio de curvatura de 3.4 metros [46].
Para mejorar la relacio´n sen˜al a ruido, el detector presenta en su apertura un filtro UV
de transmisio´n en la banda ultravioleta.
El telescopio contiene 6 ca´maras, cada una equipada con 440 PMTs hexagonales
instalados en la superficie focal de la estructura. Estos funcionan como sensores de luz
y cada uno de ellos se corresponde con un p´ıxel. Los pulsos de luz en los p´ıxeles son
digitalizados cada 100 ns. Las componentes del sistema o´ptico pueden verse en la Figura
2.3b, as´ı como una comparacio´n del taman˜o de la estructura se puede ver en la Figura
2.3a. Una serie de niveles jera´rquicos de trigger permiten la deteccio´n y posterior ana´lisis
de lluvias de rayos co´smicos.
2.1.1 Monitoreo atmosfe´rico
Es necesario monitorear las condiciones clima´ticas en el a´rea cubierta por el detector
permanentemente. Los cambios en la atmo´sfera producen variaciones en el scattering y
atenuacio´n de los fotones ultra violeta producidos en las lluvias de part´ıculas secundarias.
24 2 El Observatorio Pierre Auger
Este efecto debe ser considerado en la reconstruccio´n del perfil longitudinal de la lluvia.
Para ello el observatorio cuenta con distintas herramientas tales como:
• Radio sondas enviadas perio´dicamente en globo para medir perfiles de temperatura y
densidad [47].
• Ca´maras de nubes que permiten tomar ima´genes infrarojas para detectar la presencia
de nubes.
• LIDAR: (light detection and ranging), son estaciones ubicadas pro´ximas a los edificios
de FD que permiten medir el aerosol backscatering a partir de repeticiones de pulsos
laser [48].
• CLF y XLF (laser facility y extra laser facility). Estas instalaciones en el centro
del arreglo de superficie generan una secuencia de pulsos laser que es observada en
todos los telescopios permitiendo monitorear el alineamiento y aerosol scatering en la
atmo´sfera [49].
Figura 2.3: a) Esquema del Detector de Fluorescencia. b) Imagen del detector FD con
las partes que lo componen.
2.1.2 Sistema de trigger
La informacio´n tomada por los PMTs pasa por un sistema de tres niveles de trigger en
firmware y software [50, 51]. El firmware es la lo´gica programable de ma´s bajo nivel
que controla los circuitos electro´nicos de un dispositivo de cualquier tipo, en este caso
implementado sobre FPGA (Field Programmable Gate Array). Por otro lado el sofware
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consiste en un sistema de adquisicio´n de datos (DAQ) que controla los niveles de trigger
ma´s altos.
Primer Nivel de Trigger (FLT): El Primer Nivel de Trigger es el nu´cleo de la
electro´nica. El FLT digitaliza las sen˜ales de los PMT a 10 MHz. Su funcio´n es generar
un p´ıxel cuando la sen˜al del PMT supera cierto valor umbral. Dicho umbral es dina´mico
y se ajusta de modo de mantener una tasa de 100 Hz. El fondo de luz detectado por cada
PMT tambie´n puede ser controlado por el ana´lisis de las variaciones de los valores de los
ADC (conversores analo´gicos digitales). En base a estas sen˜ales se calcula la multiplicidad,
es decir la cantidad de pixels que pasaron el trigger simulta´neamente en una ventana de
100 ns, para cada ca´mara. La secuencia cronolo´gica de los valores de multiplicidad tiene
informacio´n sobre el desarrollo temporal de la imagen de la ca´mara, que es utilizado por el
trigger de software. Para eventos que satisfacen esta una dada condicio´n de multiplicidad,
el nu´mero de total de canales con sen˜al superior al umbral, es enviado al pro´ximo nivel
de trigger.
Segundo Nivel de Trigger (SLT): Este nivel de trigger se encarga de generar una
sen˜al si los p´ıxeles que pasaron el primer nivel forman una traza de al menos cinco p´ıxeles
en principio, dados por las configuraciones posibles mostradas en la Figura 2.4. Sin
embargo durante la adquisicio´n de datos, algunas trazas no pasara´n por el centro de cada
p´ıxel, y por lo tanto algunos PMTs no tendra´n suficiente luz para pasar el primer nivel
de trigger. Para tener esto en cuenta, el algoritmo se extiende y requiere que so´lo cuatro
de los cinco p´ıxeles hayan pasado el primer nivel de trigger. Esto da lugar a 108 posibles
configuraciones geome´tricas distintas a partir de las configuraciones ba´sicas mostradas en
la Figura 2.4.
Figura 2.4: Patrones fundamentales de los p´ıxeles considerados como trazas.
Tercer Nivel de Trigger (TLT): Este nivel esta´ implementado a nivel de software.
Una vez que un evento ha sido procesado y almacenado por el FLT y el SLT, puede ser
tomado y analizado por el software de trigger en las MirrorPCs, asociadas a cada una de
las 6 ca´maras FD. Cada MirrorPC esta´ comunicada con las EyePCs, ubicadas una por
cada edificio.
El TLT esta´ basado en un algoritmo disen˜ado para separar los datos de las lluvias del
ruido que au´n pase los niveles ma´s bajos del trigger de hardware. Esta´ optimizado para el
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rechazo ra´pido de triggers producidos por rela´mpagos, impacto de muones en la ca´mara,
y aquellos producidos al azar en algu´n pixel. En particular, es necesario descartar los
eventos producidos por rayos, ya que pueden producir que una gran parte de la ca´mara
(es decir, cientos de p´ıxeles) sean activados, y congestionen as´ı los buffers de los FLT y
SLT. Para filtrarlos ra´pidamente, el algoritmo TLT se basa en las multiplicidades del FLT
y el nu´mero total de p´ıxeles. Los cortes aplicados en estas variables son producto de un
estudio realizado con un an˜o de datos. Con estos cortes, aproximadamente el 99% de los
eventos de rayos son rechazados en un tiempo de 50 µs.
La eliminacio´n del resto del ruido se realiza en el nivel siguiente, usando la correlacio´n
entre la disposicio´n temporal y el tiempo de las sen˜ales de cada pixel a lo largo de la traza
de luz. Aproximadamente el 94% del ruido es descartado con el TLT, y la fraccio´n de
eventos verdaderos descartados es menor al 0.7%.
El sistema de DAQ maneja datos provenientes de distintas fuentes: triggers externos,
eventos de calibracio´n, pulsos de prueba, y lluvias verdaderas producidas por rayos
co´smicos. Los triggers externos son principalmente fuentes de luz artificiales utilizadas
para monitoreo atmosfe´rico, como ser la´seres de la Facilidad Central de Lasers (CLF).
Cuando los datos pasan por las MirrorPCs, se los somete al tercer nivel de trigger, y
aquellos que cumplen los requisitos pasan a la EyePC, que construye un evento a partir
de las coincidencias entre todos los telescopios y genera un trigger h´ıbrido para el arreglo
de superficie.
Trigger h´ıbrido (T3): Los eventos que pasan el TLT son enviados a la EyePC, que
buscan coincidencias entre los telescopios. Este nivel actu´a como trigger externo para
el detector de superficie a trave´s del DAQ enviando la informacio´n al CDAS (centro de
adquisicio´n de datos) en Malargu¨e. Su propo´sito es detectar eventos h´ıbridos a bajas
energ´ıas (≈ 1018.5eV ), donde el arreglo de superficie no es completamente eficiente y no
generar´ıa un trigger independiente. Los eventos h´ıbridos de estas energ´ıas ocurren dentro
de los 20 Km de los edificios de FD y usualmente no son detectados por ma´s de una o
dos estaciones de SD. El algoritmo de T3 es utilizado para calcular de manera preliminar
la direccio´n de la lluvia y el tiempo de impacto en el suelo. Una vez que esta informacio´n
llega al CDAS, se solicita la informacio´n de estaciones SD cercanas a la l´ınea de impacto.
Por cada T3, las estaciones de SD cercanas al edificio de FD, dentro del rango de 20 Km
(un cuarto del arreglo de superficie) son le´ıdas.
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2.2 Detector de superficie
Como se ha mencionado, el detector SD cubre un a´rea de 3000 Km2. Cada una de
las estaciones que lo componen se encuentran espaciadas 1,5 Km formando un arreglo
triangular.
Cada estacio´n consiste en un tanque cil´ındrico pla´stico con una base de 10 m2 y
una altura de 1, 55 m. Cada tanque contiene 11000 litros de agua ultra pura (con
una resistividad de 15MΩ × cm−2) dentro de una cobertura de Tyvek [45], con una
superficie reflectante que permite que la luz Cherenkov sea difundida. Dos paneles solares
combinados con bater´ıas proveen la energ´ıa para cada estacio´n, tal como se puede ver en
la Figura 2.5. Debido al taman˜o del arreglo experimental, cada estacio´n debe trabajar en
forma auto´noma.
Figura 2.5: Imagen de uno de los 1660 WCD que componen el detector SD con sus
componentes.
La luz Cherenkov producida por las part´ıculas al ingresar en el agua es captada por 3
tubos fotomultiplicadores de 22.5 cm (PMTs).
Un PMT es un tipo de detector o´ptico que aprovecha el efecto de emisio´n secundaria
de electrones para responder a niveles muy bajos de iluminacio´n. Esta´ compuesto por
un ca´todo fotoemisivo, seguido de electrodos que enfocan los electrones, un etapa para
multiplicarlos por medio de una serie de dinodos y un colector de electrones (a´nodo) en
un tubo al vac´ıo, como se puede observar en la Figura 2.6. Las sen˜ales de salida de los
PMT pueden ser tomadas a trave´s del a´nodo o del u´ltimo dinodo, siendo necesario en
este caso amplificar la sen˜al para poder u´tilizarla. Estas dos lecturas permiten ampliar el
rango dina´mico de los PMTs.
Las sen˜ales ele´ctricas de a´nodo y dinodo son filtradas y digitalizadas a 40 MHz
utilizando un convertidor anala´gico digital tipo Flash (FADC), con una resolucio´n de
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Figura 2.6: Esquema de un PMT esta´ndar. La sen˜al de salida se puede obtener a trave´s
del a´nodo o del u´ltimo dinodo.
10 bits. Las sen˜ales de cada estacio´n son enviadas a trave´s de una red LAN mediante
un enlace de radio al sistema de adquisicio´n de datos central. La referencia temporal se
obtiene mediante el sistema GPS.
2.2.1 Calibracio´n
La sen˜al producida en cada estacio´n depende de distintos para´metros tales como las
caracter´ısticas de los PMT o la pureza del agua. A trave´s de un proceso de calibracio´n se
puede independizar a la sen˜al de estas caracter´ısticas que var´ıan de una estacio´n a otra.
El ancho de banda de la conexio´n entre el CDAS y cada estacio´n es de 1200 bits por
segundo, lo cual excluye la posibilidad de calibracio´n remota. Por lo tanto, cada estacio´n
se calibra local y automa´ticamente.
La cantidad f´ısica utilizada para una estacio´n SD es la carga promedio producida por
un muo´n que atraviesa en forma vertical y central la estacio´n. Esto es llamado Vertical
Equivalente Muon, (VEM) y es la unidad de sen˜al en un WCD. La conversio´n a estas
unidades se realiza para proveer un nivel de referencia comu´n entre los detectores. As´ı el
objetivo de la calibracio´n es obtener el valor de la carga de un VEM para cada estacio´n
individual [52]. Para obtener el valor de carga asociado a un VEM se utiliza la distribucio´n
de sen˜al producida por los muones atmosfe´ricos, ya que la misma produce un pico en la
distribucio´n de carga (QpeakV EM) y en el de corriente ma´xima (I
peak
V EM), correspondientes
los producidos por muones verticales que atraviesan el tanque. Los para´metros de la
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calibracio´n se determinan con una exactitud del 2% cada 60 segundos y son enviadas al
CDAS con cada evento.
2.2.2 Aceptancia y apertura del detector de
superficie
Se define la apertura del arreglo de superficie como el a´rea efectiva integrada (superficie
del detector multiplicada por la eficiencia) por el a´ngulo so´lido. Cuando la seleccio´n de
eventos es completamente eficiente (es decir, cuando no depende de la composicio´n de
la part´ıcula primaria, ni de su energ´ıa, ni direccio´n de arribo), el a´rea efectiva coincide
con el a´rea geome´trica. Esto sucede cuando los eventos superan cierto umbral de energ´ıa
llamado energ´ıa de saturacio´n de la aceptancia o ESAT.
La ESAT se obtiene con dos me´todos. En el primero, se simulan eventos fluctuando la
amplitud de la sen˜al y su tiempo de arribo. A cada evento simulado se le aplica toda la
cadena de seleccio´n y reconstruccio´n. La eficiencia en funcio´n de la energ´ıa se obtiene como
la fraccio´n de eventos que pasaron la cadena sobre la cantidad simulada. La probabilidad
del trigger se acerca a 1 (97%) para energ´ıas de 1018.5eV , para los a´ngulos hasta 60◦. El
otro me´todo utilizando usa datos h´ıbridos observados por el FD que dispararon por lo
menos una estacio´n de SD. Esto hace que el umbral de energ´ıa sea menor que el de SD.
Se calculan cua´ntos eventos de este tipo pasan la cadena de trigger de SD, y se obtiene
que la eficiencia esta´ saturada (> 97%) para energ´ıas mayores a 1018.5eV .
En base a ambas te´cnicas se determina la energ´ıa a partir de la cual los para´metro de
SD se pueden obtener independientemente de la eficiencia.
2.2.3 Sistema de trigger
El sistema de trigger es jera´rquico, disminuyendo la tasa en cada nivel por medio de
condiciones cada vez ma´s estrictas para separar las sen˜ales del fondo [53]. El trigger del
detector de superficie puede verse como una cadena. En el primer nivel de trigger (T1 y
T2), la decisio´n se toma en las estaciones individuales. En el siguiente nivel de trigger
(T3), la decisio´n sobre el evento es tomada a trave´s de un algoritmo central en base a
sen˜ales en el arreglo de detectores. Los u´ltimos dos niveles de trigger llamados trigger
f´ısicos (T4,T5) se ejecutan sobre los conjuntos de datos T3 almacenados. Cada uno de
estos niveles de detallara´ a continuacio´n.
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Trigger en las estaciones
T1: Hay dos modos de T1 independientes, ambos disen˜ados para detectar las componentes
electromagne´ticas y muo´nicos de una lluvia. El primero es el threshold (TH), sistema de
umbral simple, que requiere la coincidencia de los tres PMTs con sen˜ales por encima
del umbral de 1.75IpeakV EM . Este nivel de trigger permite seleccionar sen˜ales que no este´n
necesariamente extendidas en el tiempo. Es efectivo en la deteccio´n de lluvias inclinadas
que han atravesado una gran porcio´n de atmo´sfera y por lo tanto esta´n dominadas por la
componente muo´nica. El TH reduce la tasa de deteccio´n debida a muones atmosfe´ricos
de ≈ 3 kHz a 100 Hz.
El otro modo para el T1, Time Over Threshold (ToT - tiempo sobre umbral), esta´
disen˜ado para sen˜ales ma´s extendidas en el tiempo, como las estaciones ma´s cercanas al
punto de impacto de lluvias ma´s verticales. La condicio´n requerida es que por lo menos
trece bines en una ventana de 120 de una traza FADC este´n por encima del umbral de
0.2IpeakV EM para dos de los tres PMTs. Dado que la sen˜al de un solo muo´n es de 150 ns,
este trigger es eficiente en separar las sen˜ales de intere´s de las producidas al azar por el
fondo de muones. La tasa del ToT-T1 para cada detector es menor a 2 Hz.
Los datos seleccionados por el trigger T1 son almacenados durante diez segundos en la
estacio´n esperando si existen coincidencias con otros detectores, es decir, un T3.
T2: Todos los ToT-T1 son considerados T2. En cambio, para los TH-T1 se pide
que pasen los tres PMTs en coincidencia un umbral ma´s grande 3.2IpeakV EM . Las tasas de
TH-T2 son uniformes en todo el arreglo, pero no las de ToT-T2, debido a que este u´ltimo
es sensible a la forma de las sen˜ales, y por lo tanto a las caracter´ısticas del agua, del
material reflectivo y de la electro´nica. Sin embargo e´sta falta de uniformidad no afecta
la seleccio´n de eventos o su reconstruccio´n a energ´ıas mayores a la de saturacio´n de la
aceptancia [53]. Actualmente (a partir del an˜o 2014) existe un nuevo criterio en este
primer nivel de trigger, que permite tener en cuenta los cambios en la forma de la sen˜al
debidos al envejecimiento del detector. El mismo es llamado TOTd y utiliza un algoritmo
de deconvolucio´n para las trazas FADC para tener en cuenta la cola exponencial de las
trazas. Una descripcio´n de este criterio y los primeros resultados obtenidos aplicando el
mismo pueden encontrarse en [54, 55]. Este sistema reduce la tasa por estacio´n a 20Hz.
El tiempo del trigger y la clase de T2 son enviados al CDAS para formar el trigger del
arreglo, T3.
Trigger sobre el arreglo de superficie
El T3 decide la adquisicio´n de datos del CDAS. Esta´ basado en combinaciones temporales
y espaciales de T2. Una vez que el CDAS determina un T3, almacena la informacio´n de
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las estaciones T2, y tambie´n de aquellas que son T1 pero no T2, siempre que este´n en
una ventana de 30 µs del trigger generado.
Para este nivel de trigger existen dos modos. El primero llamado ToTC1&C2 (donde
C1 significa primer corona y C2 segunda corona) requiere inicialmente una coincidencia
espacial de tres detectores ToT: uno de los detectores debe tener a uno de sus vecinos
ma´s pro´ximos y a uno de sus segundos vecinos ma´s pro´ximos con la condicio´n ToT. En
el nombre, el sub´ındice indica el orden del vecino, como se indica en la Figura 2.7. Una
vez que se cumple la condicio´n espacial, se impone una condicio´n temporal: cada T2 debe
estar a 6 + 5Cnµs del primero. Dado que el ToT limita ya la cantidad de muones de
fondo, el 90% de los eventos seleccionados por este tipo de T3 son eventos f´ısicos, y es
ma´s eficiente para aque´llos con a´ngulos cenitales menores a 60◦. La tasa de este tipo de
T3 es de 1600 eventos al d´ıa, lo cual implica que cada estacio´n participa de por lo menos
tres eventos al d´ıa.
El segundo modo de T3 requiere la coincidencia de cuatro T2 en distintas distancias:
uno de los cuatro debe estar en C1, el otro en C2 y el u´ltimo puede estar hasta en C4.
Este modo de T3 lleva el nombre 2C1&3C2&4C4. Los requerimientos temporales son los
mismos que para el ToTC1&C2. Un ejemplo de 2C1&3C2&4C4 se ve a la derecha de la
Figura 2.7. Este trigger es apropiado para lluvias horizontales, ya que generan patrones
extensos en distancia sobre el detector. La tasa de eventos diarios es de 1200, de los cuales
el 10% son eventos reales.
Trigger f´ısico
T4: Existen dos criterios en este nivel de trigger. El llamado 3ToT que requiere tres
estaciones cercanas T2-ToT que formen un tri´ıngulo y tengan sen˜ales cuyos tiempos
coincidan con el plano de la lluvia movie´ndose a la velocidad de la luz. Dada la baja tasa
de T2-ToT, el nu´mero de coincidencias al azar es de menos de uno por d´ıa, lo cual hace
a este tipo de T4 98% eficiente. El segundo criterio es denominado 4C1 y requiere cuatro
estaciones cercanas, no necesariamente T2, tambie´n con la misma condicio´n temporal con
respecto al plano de la lluvia. Con este criterio, la eficiencia para lluvias de menos de 60◦
es de ≈ 100%.
Adema´s de descartar eventos accidentales, tambie´n es necesario identificar y rechazar
estaciones accidentales en los eventos reales; es decir, estaciones cuyas sen˜ales esta´n en
coincidencia temporal con las dema´s del evento, pero no forman parte de e´l. Con esta idea,
se define un conjunto formado por tres estaciones vecinas no alineadas. Si en el evento
hay ma´s de un tr´ıangulo, se selecciona aque´l con mayor sen˜al. Si el T4 es 3ToT, so´lo
se consideran estaciones ToT para definir el tria´ngulo, si es 4C1, tambie´n se consideran
T1-TH. Una vez armado el tria´ngulo, la direccio´n de arribo es determinada ajustando los
32 2 El Observatorio Pierre Auger
tiempos de llegada de las sen˜ales a un plano movie´ndose a la velocidad de la luz. Luego
se examinan las otras estaciones del evento, y se toman como accidentales aque´llas con
diferencias temporales al plano entre 2 µs y 1 µs. Las estaciones sin vecinos almacenados
(es decir, que no pasaron ningu´n trigger) en un radio de 3 Km siempre son descartadas.
Al finalizar esta cadena de seleccio´n, 99% de los eventos pasan la cadena de
reconstruccio´n (determinacio´n de la posicio´n de punto de impacto del eje de la lluvia,
direccio´n de arribo y S(1000), el valor de la sen˜al a 1000 m del eje de la lluvia).
Figura 2.7: Ejemplos de configuraciones sobre las estaciones que cumplen con los
requisitos del trigger T3. A la izquierda, ToTC1&C2, y a la derecha, 2C1&3C2&4C4.
C1,C2,C3 y C4 indican el nivel de vecinos con respecto a la estacio´n central, y esta´n
ubicados a 1.5, 3, 4.5 y 6 Km de ella, respectivamente.
T5 (Trigger de calidad): El T5 es un trigger o seleccio´n offline de eventos. En los
eventos que impactan cerca del borde del arreglo de superficie, la posicio´n del punto de
impacto del eje de la lluvia, y en consecuencia la energ´ıa, pueden ser mal determinados.
Por esto el T5 requiere que el detector con la sen˜al ma´s alta tenga todos sus seis vecinos
ma´s cercanos presentes y funcionando al mismo tiempo, seleccionando tambie´n eventos
bien contenidos adentro del arreglo. Esto tambie´n hace que si alguna estacio´n cercana a la
central no funciona, el evento sea descartado. Dado que el arreglo es de 1660 detectores,
se espera que en cualquier momento el 1% de los detectores no este´ en funcionamiento.
Este trigger reduce el a´rea efectiva del arreglo en un 10%.
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2.3 Procesamiento de los datos: Software
Offline
En una primera etapa los datos obtenidos con ambos detectores son enviados a trave´s
de la red informa´tica a la que esta´n conectados y son procesados por un software en
tiempo real en el CDAS. En una segunda etapa son procesados por el Offline Software
Framework [56, 57]. Ambos fueron desarrollados por la Colaboracio´n Pierre Auger.
El Offline Software Framework esta´ implementado en lenguage C++ y es modular, lo
que permite a los miembros de la colaboracio´n agregar o reemplazar los algoritmos ya
existentes con sus propios algoritmos de un modo simple. A la vez, este software tambie´n
permite trabajar con simulaciones Monte Carlo de las lluvias tal como si fuesen datos
reales, lo cual permite realizar diferentes estudios controlando determinados para´metros
de entrada.
Este software esta´ compuesto principalmente por tres partes [58]:
1. Una Coleccio´n de mo´dulos, que son algoritmos que procesan datos y que pueden ser
llamados secuencialmente a trave´s de instrucciones en un archivo XML.
2. Una estructura llamada Evento, a trave´s de la cual los mo´dulos pueden pasarse
informacio´n entre ellos y acumular la informacio´n producto de las simulaciones o datos
reales.
3. Una Descripcio´n del Detector que provee la informacio´n sobre la configuracio´n
y rendimiento de los detectores del Observatorio, como tambie´n las condiciones
atmosfe´ricas en funcio´n del tiempo. En la Figura 2.8 se muestra un diagrama en bloques
de esta estructura.
El Offline provee dos jerarqu´ıas paralelas para el acceso a distinto tipo de datos:
Evento: Es un objeto C++ que contiene informacio´n sobre un evento del Observatorio
Pierre Auger que puede ser real o simulado.
La estructura de datos del objeto evento contiene la informacio´n de las sen˜ales de todos
los detectores (la de cada PMT de cada detector de superficie y de cada detector de
fluorescencia), los datos de calibracio´n, reconstruccio´n y los para´metros utilizados para
las simulaciones Monte Carlo. Es el objeto por el cual los mo´dulos se comunican entre
s´ı y se intercambian informacio´n. Cada mo´dulo puede leer la informacio´n que esta´ en
este objeto, procesarla y escribir en e´l el resultado del ana´lisis realizado.
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Descripcio´n del Detector: Es un objeto de so´lo lectura que contiene la informacio´n
esta´tica o que var´ıa lentamente y que no es propia del evento en s´ı, como ser la geometr´ıa
del detector, las constantes de calibracio´n y las condiciones atmosfe´ricas. Es tambie´n
una interfaz por medio de la cual los mo´dulos pueden acceder a la informacio´n sobre la
configuracio´n del detector a un tiempo dado.
La informacio´n esta´tica del detector esta´ guardada en archivos XML, en cambio los
datos del monitoreo del clima o de la calibracio´n, esta´n almacenados en bases de datos
MySQL.
Figura 2.8: Estructura general del Offline Framework. Los procesos de simulacio´n y de
reconstruccio´n esta´n separados en mo´dulos. Cada mo´dulo es capaz de obtener informacio´n
sobre el detector y/o el evento, procesarla y volver a escribir el resultado en el evento.
2.4 Extensiones del Observatorio Pierre
Auger
En esta seccio´n se describen las principales extensiones en el Observatorio Pierre Auger.
2.4.1 Heat
Los detectores de fluorescencia originales del Observatorio Pierre Auger tienen un campo
visual de hasta 30◦ sobre el horizonte. Las lluvias de ma´s baja energ´ıa se desarrollan ma´s
arriba en la atmo´sfera, por lo tanto, no es posible determinar satisfactoriamente Xmax en
estos casos.
En el 2006 la Colaboracio´n Pierre Auger decidio´ extender el sistema original de FD con
tres telescopios de ma´s alta elevacio´n (High Elevation Auger Telescopes [59]) para poder
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observar eventos con energ´ıas ma´s bajas y de este modo extender el rango de observacio´n
hasta la regio´n de energ´ıa del espectro correspondiente a la rodilla. Estos telescopios se
encuentran a 180 m al noroeste del edificio de FD de Coihueco, cercano al arreglo llamado
AMIGA (descripto ma´s adelante) como se puede observar en la Figura 2.9. En la Figura
se observan tambie´n la ubicacio´n de infill y la posicio´n de los detectores de radio.
Figura 2.9: Esquema de HEAT junto con el infill. Los puntos rojos representan las
estaciones adicionales colocadas para formar un arreglo con 750 m de separacio´n.
El disen˜o de HEAT es similar al original de FD, con la excepcio´n de que los telescopios
de HEAT tienen una elevacio´n ma´xima de 60◦. Cada uno de los tres telescopios esta´
montado en un refugio individual hecho de paredes aislantes y de estructura meta´lica,
sobre una fuerte trama de hierro llenada con concreto, y una estructura que permite que
se incline como se ve en la Figura 2.10.
Figura 2.10: HEAT. Este telescopio posee un sistema meca´nico que permite inclinar el
detector para alcanzar una elevacio´n mayor.
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2.4.2 AMIGA-Infill
AMIGA (Auger Muons and Infill for the Ground Array) es la extensio´n a bajas energ´ıas
del Observatorio Pierre Auger realizada con detectores de superficie [60, 61]. AMIGA
consiste en detectores desplegados en 61 pares ubicados a 750 m entre s´ı. En la Figura
2.12 se puede observar la ubicacio´n de este arreglo de detectores. Cada par consiste en
una estacio´n de superficie Cherenkov y un detector de muones enterrado (Muon Counter),
de modo que so´lo los muones llegan y depositan sen˜al sobre e´l. El Muon Counter consiste
en cuatro mo´dulos centelladores con una cubierta de PVC, dos de 10 m2 de superficie y
dos de 5 m2, ubicados como se muestran en la Figura 2.11.
La electro´nica de AMIGA tiene un componente subterra´neo y otro superficial, ambos
abastecidos por energ´ıa solar. Para estudiar el disen˜o propuesto, se construyo´ un arreglo
con siete pares de detectores llamado celda unitaria. Este arreglo se encuentra actualmente
tomando datos [62,63].
Este detector se construyo´ para lograr discriminar la componente muonica de sen˜al
respecto de la electromagne´tica. Uno sus objetivos principales es tambie´n el estudio
de la estructura del espectro a ma´s bajas energ´ıas donde ocurre la transicio´n gala´ctica
extragala´ctica.
Figura 2.11: AMIGA. Esquema de la electro´nica del detector y la disposicio´n.
2.4.3 AERA
La lluvia de part´ıculas emite radiacio´n coherente en la frecuencia de radio. Esta radiacio´n
puede ser detectada simplemente por antenas de radio, como muestran por ejemplo los
resultados de LOPES [64]. Una de las principales ventajas de esta te´cnica es el bajo costo
de instalacio´n de las antenas respecto de otro tipo de detectores.
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Figura 2.12: AMIGA. Los detectores de superficie en el arreglo se encuentran espaciados
cada 750 m.
En el Observatorio Pierre Auger se esta´ llevando a cabo un proyecto de investigacio´n
y desarrollo de la aplicacio´n de este me´todo de deteccio´n. El proyecto, llamado AERA
(Auger Engineering Radio Array), tendr´ıa unos 20 km2, en las que se espera identificar
5000 eventos anuales. Estos datos servira´n para diversos estudios cient´ıficos y tecnolo´gicos
[65].
Como en el detector SD, la informacio´n del evento se obtiene a trave´s de informacio´n
temporal enviada por wireless a un sistema central de adquisicio´n. El disen˜o de las
antenas y de la electro´nica esta´ optimizado para tener una alta sensibilidad a la banda de
frecuencia entre 30 y 80 MHz [66]. El estatus del detector se observa en la Figura 2.13.
Actualmente AERA consta de 124 estaciones de radio. Los primeros resultados pueden
observarse en [67]. AERA tendra´ 150 estaciones de deteccio´n de radio. En el centro habra´
24 estaciones en un arreglo triangular separadas 150 m entre s´ı. Como el centro estara´
ubicado a 4 Km del telescopio de fluorescencia Coihueco, provee la posibilidad de estudiar
eventos medidos con ambos tipos de detectores. Alrededor del centro, habra´ 60 estaciones
en un arreglo triangular de 250 m. Finalmente, en la regio´n exterior se dispondra´n las 72
estaciones restantes, a 375 m entre s´ı. Cada estacio´n funciona con energ´ıa solar y tendra´
su propio sistema de adquisicio´n.
2.4.4 Deteccio´n de microondas
Algunas te´cnicas de prueba para la deteccio´n de rayos co´smicos se basan en las emisiones
de microondas de las cascadas electromagne´ticas inducidas en la atmo´sfera por las lluvias
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Figura 2.13: AERA. Estatus del arreglo de radio deteccio´n a junio del 2013.
producidas por los UHECR. La deteccio´n de microondas combina las ventajas de la
te´cnica de fluorescencia (la reconstruccio´n del perfil longitudinal de la lluvia), con un
ciclo de trabajo de 100%, con mı´nimas atenuaciones atmosfe´ricas, y con bajos costos en
equipamiento.
Se aplicaron tres te´cnicas complementarias que resultaron en cuatro experimentos
en el observatorio [68]: AMBER (Air-shower Microwave Bremsstrahlung Experimental
Radiometer), MIDAS (Microwave Detection of Air Showers) y FDWave son prototipos
de antenas de plato y EASIER (Extensive Air Shower Identification using Electron
Radiometer, donde las emisiones de microondas son detectadas por antenas hornos
localizadas en cada detector de superficie.
Midas es un sistema auto-activado (self-triggering), mientras AMBER, FDWave y
EASIER usan el sistema de trigger del Observatorio. Las coincidencias entre los
dispositivos de microondas y el detector de fluorescencia permitir´ıan probar la viabilidad
de esta te´cnica nueva [69]. En la Figura 2.14 dos de los detectores mencionados, AMBER
y MIDAS.
Figura 2.14: Izquierda:AMBER. Derecha:MIDAS.
2.5 El Observatorio y sus extensiones ma´s alla´ del 2015 39
2.5 El Observatorio y sus extensiones ma´s
alla´ del 2015
Actualmente existen distintas propuestas para mejorar la capacidad actual del detector de
distinguir entre la componente muo´nica y la componente electromagne´tica en las lluvias
de part´ıculas secundarias. Entre estas propuestas se distinguen: Auger Scintillators for
Composition II (ASC-II), The Layered Surface Detector (LSD), Muon Auger RPC for
the Tank Array upgrade (MARTA) y The Observatory SCintillator Array (TOSCA) [70].
Al momento del presente trabajo, estas propuestas se encuentran en etapa de disen˜o y
evaluacio´n por parte de la Colaboracio´n Pierre Auger, en conjunto con la finalizacio´n del
detector AMIGA en los pro´ximos dos an˜os y su ampliacio´n futura.
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Cap´ıtulo 3
Reconstruccio´n de las lluvias y
variables asociados a composicio´n
primaria
En este cap´ıtulo se presentan los procedimientos de reconstruccio´n de las lluvias a
partir del detector de superficie y fluorescencia, adema´s de la calibracio´n en energ´ıa.
Posteriormente se discutira´n en particular algunas variables sensibles a la composicio´n
primaria.
3.1 Reconstruccio´n a partir del detector de
superficie
La informacio´n de las lluvias se obtiene a partir del valor integrado y tiempos de llegada
de las sen˜ales de los detectores activados durante el evento y que han pasado la seleccio´n
realizada por el trigger.
El proceso de reconstruccio´n comienza con la seleccio´n de estaciones que pasaron el
trigger y continu´a con el ajuste del frente de la lluvia para determinar la direccio´n de su
eje, determinando la direccio´n de arribo. Luego se procede iterativamente a determinar
la forma de la funcio´n de distribucio´n lateral (LDF), que involucra la determinacio´n del
punto de impacto del eje de la lluvia y del S1000. Por u´ltimo, con la calibracio´n realizada
con el detector de fluorescencia, se realiza la reconstruccio´n de la energ´ıa [58].
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3.1.1 Seleccio´n de las estaciones
El proceso de seleccio´n de estaciones comienza a partir de los primeros niveles de trigger
descriptos en el cap´ıtulo 2. Se seleccionan todas las estaciones que hayan pasado el nivel
de trigger T4 y en este nivel se descartan las estaciones disparadas por rayos durante
tormentas, detectados a partir de grandes oscilaciones temporales en las trazas de los tres
PMT de una misma estacio´n. Es a partir de aqu´ı que se aplica la cadena de reconstruccio´n
geome´trica sobre el mismo. Para aplicar el u´ltimo nivel de trigger T5, que se ha definido
en el cap´ıtulo 2 como trigger de calidad y offline, es necesario conocer anteriormente la
posicio´n del punto de impacto del eje de la lluvia.
3.1.2 Reconstruccio´n geome´trica
Los pasos en la cadena de reconstruccio´n son:
• Obtener la direccio´n de arribo de la lluvia, suponiendo un frente de part´ıculas plano.
• Ajustar iterativamente la funcio´n de distribucio´n lateral que se describira´ en la seccio´n
3.1.3 para obtener la posicio´n del core y S1000.
• Considerar el frente de la lluvia de part´ıculas curvo, obtener el valor de la curvatura y
recalcular la direccio´n de arribo.
Para determinar la direccio´n de la lluvia, se utilizan los tiempos de arribo de las sen˜ales
y la posicio´n de las estaciones, ajustando la funcio´n que describe el frente de la lluvia. La
aproximacio´n ma´s simple es considerar primero a este frente como un plano movie´ndose a
la velocidad de la luz a lo largo, y perpendicularmente, al eje de la lluvia, como se puede
observar en la Figura 3.1. Este plano recibe el nombre de plano de la lluvia. Para inferir
el tiempo t en el cual el plano pasa por un punto −→x en el suelo, este punto debe ser
proyectado al plano de la lluvia. En la Figura 3.1 se observa que la relacio´n entre este
tiempo y el tiempo de impacto del eje de la lluvia (t0) es:
c.(t− t0) = (−→x (t)−−→b ).−→a (3.1)
El origen
−→
b desde el cual todas las distancias son medidas (primer aproximacio´n para
el core) se toma como el baricentro de todas las estaciones y −→a es el versor en la direccio´n
del eje de la lluvia.
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Figura 3.1: Frente de la lluvia. Como primera aproximacio´n se puede suponer que
el frente la lluvia es plano. Se muestran tambie´n distintos para´metros usados en la
reconstruccio´n.
La posicio´n del core se obtiene en el paso siguiente con el ajuste de la LDF. En este
paso, el objetivo es determinar la direccio´n y el tiempo de impacto, t0.
Asumiendo que la posicio´n de las estaciones esta´ dada con absoluta precisio´n (que son
conocidas a nivel de 1 m utilizando GPS) y que las desviaciones se deben a la incerteza en
el tiempo inicial, la funcio´n a minimizar es el cuadrado de la diferencia entre la medida de
la sen˜al de start y el modelo de prediccio´n temporal. Denotando las componentes del eje
de la lluvia como −→a = (u, v, w), las coordenadas de la estacio´n como −→x i = (xi, yi, zi) y la
incerteza en el tiempo multiplicada por la velocidad de la luz c, la cantidad a minimizar
corresponde a:
χ2 =
∑
i
(c.ti − ct0 + xi.u+ yi.v + zi.w)2
σ2
, (3.2)
con el requerimiento u2 + v2 + w2 = 1, ya que es un versor. A trave´s de este v´ınculo
el problema es no lineal, pero se puede obtener una solucio´n aproximada suponiendo que
las estaciones esta´n muy cerca del plano zi y el v´ınculo se puede omitir despreciando zi.
3.1.3 Funcio´n de distribucio´n lateral
La funcio´n de distribucio´n lateral describe como decrece la sen˜al en el detector SD en
funcio´n de la distancia al eje de la lluvia. Un ejemplo de las distintas distribuciones de
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part´ıculas de cada una de las componentes se puede observar a la izquierda de la Figura
3.2 junto las contribuciones de sen˜al en las estaciones a la derecha. La sen˜al medida
es proporcional al nu´mero de part´ıculas colectadas y su energ´ıa. Esta distribucio´n esta´
determinada por el momento transverso de los piones que componen la cascada hadro´nica
y por la dispersio´n mu´ltiple que sufren las part´ıculas electromagne´ticas.
Las lluvias que se desarrollan ma´s profundamente en la atmo´sfera esta´n en una etapa de
desarrollo anterior (a nivel de tierra) y entonces las part´ıculas electromagne´ticas creadas
cerca del centro de la cascada llegan a este nivel antes de estar atenuadas, resultando en
una mayor pendiente que para lluvias desarrolladas en la alta atmo´sfera [71].
Figura 3.2: A la izquierda: distribucio´n de la densidad de part´ıculas para fotones,
electrones y muones en funcio´n de la distancia al punto de impacto del eje de la lluvia.
A la derecha de la Figura la contribucio´n en sen˜al. Se incluye la convolucio´n entre la
densidad de part´ıculas y la respuesta del detector de superficie [14].
Luego de haber estimado el punto de impacto en tierra y la direccio´n de arribo de la
lluvia se inicializan los para´metros de la LDF, los cuales dependen del a´ngulo cenital. En
el paso siguiente son ajustados el S1000 y el core con un ajuste tipo likelihood [72].
La forma de parametrizar la LDF no es general, puede variar segu´n cua´l sea la geometr´ıa
del arreglo de detectores de superficie. Diferentes funciones se probaron para ajustar el
perfil lateral de las lluvias de part´ıculas secundarias en el Observatorio Piere Auger, de
las cuales la siguiente funcio´n se utiliza actualmente:
fLDF (r) =
(
r
r1000
)β (
r + r700
r1000 + r700
)β+γ
, (3.3)
donde r700 = 700 m [73]. Las estimaciones iniciales para β y γ se obtienen como:
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β0(θ) = 0.9secθ − 3.3
γ0 = 0,
(3.4)
La minimizacio´n de tiene cinco para´metros: S1000, la posicio´n del core y los valores de
β y γ. El proceso de ajuste es iterativo. Inicialmente, se toma como posicio´n del core el
baricentro de las sen˜ales, se fijan β0 y γ0, y se estima un valor de S1000 basado en la estacio´n
ma´s cercana a los 1000 m. Luego se ajustan S1000 y la posicio´n del core, suponiendo que
e´ste se encuentra en el plano tangente al elipsoide que contiene al baricentro. Se repite
este paso para considerar estaciones sin sen˜al, suponiendo que el trigger local no paso´ el
umbral. Esto permite estabilizar la posicio´n del core.
Segu´n la cantidad de estaciones, sobre todo alrededor de 1000 m, se puede fijar o
ajustar la pendiente de la LDF, es decir β y γ. En el caso de fijarlos para β se hace una
parametrizacio´n en funcio´n del a´ngulo cenital, y γ se toma igual a cero. Para ajustarlos
se pide que haya por lo menos cinco estaciones en el evento, que cumplan con alguna de
las siguientes tres condiciones:
• por lo menos dos estaciones entre 500 m y 1500 m, con una diferencia entre ellas de
por lo menos 500 m.
• por lo menos tres estaciones entre 500 m y 1500 m, con una diferencia ma´xima de por
lo menos 400 m.
• por lo menos cuatro estaciones entre 500 m y 1500 m, con una diferencia ma´xima de
por lo menos 300 m.
La dependencia lateral de la sen˜al medida en los detectores de superficie es modelada
en el plano de la lluvia como:
S(r) = S1000 × fLDF (r). (3.5)
donde fLDF (r) es la parametrizacio´n normalizada con S1000 y la energ´ıa, para el caso
que la medida se realice con so´lo detectores de superficie, se reconstruye de la siguiente
manera:
E = a(Sb1000) [EeV ]. (3.6)
Donde a y b dependen del a´ngulo cenital θ y se obtienen en base a la calibracio´n con
eventos h´ıbridos.
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3.2 Reconstruccio´n a partir del detector de
fluorescencia
En el FD, las lluvias son detectadas a trave´s una serie de p´ıxeles activos a lo largo de la
ca´mara. El primer paso es determinar el plano lluvia-detector (shower-detector plane o
SDP). Este plano incluye la ubicacio´n del ojo y la l´ınea del eje de la lluvia (Figura 3.3)
pasando a trave´s del ojo en la l´ınea que contiene las direcciones de los p´ıxeles de FD.
Utilizando un eje conocido, provisto por la CLF descripta en el cap´ıtulo 2, la incerteza
de reconstruccio´n del SDP puede calcularse como la diferencia entre el vector normal al
eje conocido y el obtenido para el SDP reconstruido. Esta incerteza es del orden de unas
pocas de´cimas de grados, dependiendo, por ejemplo, del largo de la traza en la ca´mara.
Figura 3.3: Plano formado por el detector FD y la direccio´n del eje de la lluvia, donde
se muestran todos los para´metros usados en la reconstruccio´n descriptos en el texto.
El paso siguiente en la reconstruccio´n de la geometr´ıa es determinar la direccio´n del eje
en el plano SDP usando tambie´n la informacio´n temporal del detector SD. La geometr´ıa
de la lluvia queda completamente descripta con el para´metro Rp, que es la distancia del
eje de la lluvia al detector, y la inclinacio´n χ0, ambos para´metros obtenidos ajustando los
tiempos de arribo de la luz de fluorescencia (ti), y de al menos una estacio´n de superficie.
Como el SD opera el 100% del tiempo, la mayor parte de los eventos FD son h´ıbridos.
Suponiendo un frente de part´ıculas plano, el tiempo de la estacio´n SD esperado es:
tmedidoi = t0 + c
−1 ×−→R.−→n (3.7)
Donde
−→
R es la posicio´n de la estacio´n con respecto al ojo de FD y −→n es la direccio´n
de la lluvia.
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3.2.1 Determinacio´n de la energ´ıa con FD
Una vez determinada la geometr´ıa, se reconstruye la distribucio´n longitudinal de la
cascada, es decir, el perfil de la energ´ıa depositada en la atmo´sfera.
La energ´ıa total depositada esta´ dominada por la componente electromagne´tica de la
lluvia. Se obtiene integrando la energ´ıa depositada en funcio´n de la profundidad en la
atmo´sfera. Para describir el perfil completo, que en muchos casos no es observable, se
utiliza una funcio´n que permite parametrizar el desarrollo longitudinal conocida como
Gaisser-Hillas:
f(x) =
dE(X)
dX
=
dE(X)
dX
|Xmax ×
( X −X0
Xmax −X0
)(Xmax−X0)/λ × exp(X −X0
λ
). (3.8)
donde Xmax es la profundidad atmosfe´rica donde se genera el nu´mero ma´ximo
de part´ıculas, dE(x)
dX
|Xmax es la energ´ıa total depositada en la profundidad Xmax, X0
corresponde a la profundidad de la primer interaccio´n y λ es un para´metro adicional
de la funcio´n. La energ´ıa total se obtiene integrando el perfil longitudinal de la Figura
3.4 como:
∫ ∞
0
dE(X)
dX
dX, (3.9)
No toda la energ´ıa de la lluvia es depositada en la atmo´sfera debido a los muones y
neutrinos no interactuantes. Esto puede representar hasta 10% de la energ´ıa original
de la lluvia. Por este motivo se realizan correcciones para calcular el valor de la energ´ıa
perdida. A partir de simulaciones es posible determinar esta contribucio´n y aplicar las
correspondientes correcciones a cada evento [74].
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Figura 3.4: Ejemplo del perfil longitudinal de una EAS. Este gra´fico muestra dE(X)
dX
en
funcio´n de la profundidad atmosfe´rica.
3.3 Calibracio´n h´ıbrida de energ´ıa
Una de las ventajas principales del disen˜o h´ıbrido del Observatorio es la capacidad de
asignar una energ´ıa calorime´trica medida con el FD al para´metro S1000 obtenido con SD.
De este modo se puede independizar la estimacio´n de la energ´ıa de los modelos hadro´nicos.
Para tal fin se obtiene, en primer lugar, la dependencia de S1000 con el a´ngulo cenital.
Esto permite hallar un estimador de energ´ıa independiente de la direccio´n de arribo. A
una dada energ´ıa el S1000 sera´ ma´s pequen˜o a medida que se incrementa el a´ngulo cenital.
La disminucio´n de S1000 con el a´ngulo θ debido a la atenuacio´n geome´trica de la lluvia
esta´ determinada por el me´todo de corte de intensidad constante (CIC) [58]. Este me´todo
supone que el flujo de part´ıculas primarias es isotro´pico, por lo tanto el flujo integrado a
partir de una dada energ´ıa no depende del a´ngulo θ. Se seleccionan valores umbrales de
S1000 que impliquen intensidades iguales para diferentes valores de θ y as´ı se obtiene la
dependencia de S1000 con el a´ngulo cenital.
Usando la curva de S1000 en funcio´n del a´ngulo cenital, se obtiene el para´metro
S38◦(1000), definido como la sen˜al equivalente a 1000 metros y 38
◦. A partir de este
para´metro se construye una recta de calibracio´n en funcio´n de la energ´ıa calorime´trica
como la que se muestra en la Figura 3.5.
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Figura 3.5: Curva de calibracio´n de la energ´ıa calorime´trica obtenida con FD y su valor
correspondiente de S38◦(1000) del mismo evento obtenida con SD. El histograma en la
parte superior izquierda muestra la diferencia de cada punto respecto del valor medio.
3.4 Variables para el ana´lisis de la
composicio´n primaria
En esta seccio´n se explican algunos para´metros importantes sensibles a la composicio´n de
rayos co´smicos utilizados en el experimento Pierre Auger.
3.4.1 Profundidad atmosfe´rica del ma´ximo de
part´ıculas
El observable Xmax se mide desde el tope de la atmo´sfera y se expresa unidades de
gr×cm−2. Es uno de los ma´s utilizados para estudiar la composicio´n de los rayos co´smicos.
El Xmax es medido directamente con los detectores de fluorescencia y esta´ relacionado de
manera directa con la masa de la part´ıcula primaria. Una cascada iniciada por un proto´n
tiene un Xmax mayor que una iniciada por un nu´cleo, como se ilustro´ en el modelo de
Heitler en la seccio´n 1.5.1.
La variacio´n de Xmax con la energ´ıa de la part´ıcula primaria se denomina elongation
rate, D10. Este cambio de Xmax con energ´ıa depende de la masa promedio de las part´ıculas
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primarias. Un cambio en el valor de D10 implica un cambio de composicio´n.
A su vez a partir de la distribucio´n de Xmax es posible determinar la seccio´n eficaz de
interaccio´n proto´n-aire, como se explico´ en la seccio´n 1.5, a trave´s de la relacio´n que esta
variable tiene con la profundidad del punto de primer interaccio´n.
3.4.2 Contenido muo´nico
Para una dada energ´ıa del primario, una lluvia inducida por nu´cleos de Fe genera una
fraccio´n mayor de muones que una generada por protones y mucho mayor que para fotones,
los cuales producen una cascada casi puramente electromagne´tica.
Lo anterior se puede pensar de la siguiente manera: dado que cada nu´cleo puede ser
considerado como superposicio´n de varios nucleones, para un nu´cleo de Fe con energ´ıa E,
cada nu´cleon se puede considerar con E/56. El resultado de su interacio´n se podra´ ver
entonces como la superposicio´n de 56 lluvias de ma´s baja energ´ıa (E/56) que alcanzan a su
Xmax ma´s alto en la atmo´sfera. En este modelo de superposicio´n, los piones secundarios
(generados por nucleones de menor energ´ıa) alcanzan antes la energ´ıa donde decaen a
muones en lugar de transferir su energ´ıa a la cascada electromagne´tica. Por lo tanto
nu´cleos ma´s pesados producira´n ma´s muones que nu´cleos livianos y se desarrollaran antes,
dando lugar a valores menores de Xmax.
En el Observatorio Pierre Auger, los detectores son sensibles a ambas componentes de
la lluvia, sin embargo au´n cuando esta diferencia en el contenido muo´nico es suficiente para
poder inferir composicio´n, existen grandes fluctuaciones en las variables que describen su
contenido y las diferencias en las predicciones de los distintos modelos hacen dif´ıcil el
ana´lisis.
Actualmente existen distintos me´todos aplicados en el Observatorio Pierre Auger para
obtener variables relacionadas con el nu´mero de muones. Entre ellos se distinguen:
1. Las distribuciones de la profundidad de produccio´n de muones (muon production deephs
oMPD distributions). Permiten obtener la variable asociadaXµ, que es la profundidad
en la que se produce el ma´ximo nu´mero de muones [75]. El mismo se determina usando
trazas FADC de las estaciones SD para lluvias de part´ıculas con a´ngulo azimutal
alrededor 60◦ y estaciones lejos del core (r > 1000 m) para evitar contaminacio´n
electromagne´tica y reducir incertezas temporales.
2. Numero de muones en lluvias altamente inclinadas: Esta medida esta basada en eventos
h´ıbridos con a´ngulos cenitales entre 62◦ y 80◦. El nu´mero de muones para cada evento
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se deriva como un factor de escala sobre una distribucio´n lateral de densidad de muones
simulada a nivel del suelo como referencia [76].
3. Fracio´n de la sen˜al de muones: Aplicando distintas te´cnicas de filtrado, se pueden
separar las fracciones electromagne´ticas y muonicas en las sen˜ales de los detectores de
superficie. La distintas te´cnicas de filtrado se basan en la distintas caracter´ısticas de
la sen˜al depositada por cada una de las componentes, donde los muones presentan una
estructura de picos sobre un continuo de menor energ´ıa depositado por electrones y
fotones [77].
3.4.3 Risetime
Una sen˜al t´ıpica de los detectores de superficie, generada por una lluvia de rayos co´smicos
esta´ caracterizada por tener una primera porcio´n de la sen˜al dominada por los muones,
mientras que la componente electromagne´tica arriba retrasada respecto de la componente
muo´nica y se prolonga en el tiempo. Esto es debido a que los muones viajan sin desviarse
y las part´ıculas electromagne´ticas sufren dispersio´n mu´ltiple antes de alcanzar el suelo.
Esta caracter´ıstica de la sen˜al puede ser medida a trave´s del risetime definido como el
tiempo que la sen˜al total integrada tarda en crecer del 10% al 50% para cada detector de
superficie (Figura 3.6 Izquierda). El risetime as´ı definido esta´ relacionado con el cociente
entre el nu´mero de muones y part´ıculas electromagne´ticas en la lluvia, el cual difiere para
distintas especies primarias. El nu´mero de part´ıculas electromagne´ticas a nivel del suelo
para una dada energ´ıa depende del valor de Xmax y, consecuentemente de la composicio´n
primaria. Como resultado la contribucio´n relativa de la parte electromagne´tica y la
muo´nica de la lluvia dependen del estado de desarrollo de la lluvia a una dada energ´ıa,
lo que implica que el nu´mero relativo de muones sobre electrones a nivel del suelo se
incrementa con la masa de la part´ıcula primaria, esto sumado a que el nu´mero de muones
en la lluvia depende de la part´ıcula primaria, como se explico´ anteriormente. La Figura
3.6 (derecha) muestra un ejemplo de las contribuciones de la componente electromagne´tica
y muo´nica a la sen˜al total de risetime asociada a una estacio´n.
El risetime tambie´n depende de la distancia al eje de la lluvia y del a´ngulo cenital θ. En
el caso de lluvias inclinadas, existen asimetr´ıas azimutales en el valor de este para´metro que
pueden ser utilizadas como para´metro sensible a composicio´n [78–81], como se describira´
a continuacio´n.
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Figura 3.6: (Izquierda) Ejemplo para la estimacio´n del risetime de una sen˜al. (Derecha)
Contenido relativo de la componente muo´nica y electromage´tica de la sen˜al de risetime.
3.4.4 Asimetr´ıa en el risetime
Las sen˜ales dejadas por una lluvia inclinada (< 60◦) en el plano del detector presentan
simetr´ıa el´ıptica centrada en el eje de la lluvia. En la reconstruccio´n de la lluvia, se aplica
una transformacio´n simple para proyectar las sen˜ales y distribuciones temporales al plano
perpendicular a la direccio´n del eje de la lluvia y de esta manera recuperar la simetr´ıa
cil´ındrica. Se puede observar en la Figura 3.7 el plano del detector de superficie y el plano
definido por el frente de la lluvia. El a´ngulo θ, como ya se ha definido es la medida de
la inclinacio´n de la lluvia incidente respecto de la incidencia normal. El a´ngulo φ es el
azimutal sobre el plano del detector, mientras que el a´ngulo azimutal ζ esta´ medido en el
plano del frente de la lluvia. La direccio´n de arribo del primario define dos regiones para
la lluvia, early : −pi/2 < ζ < pi/2 y late: pi/2 > ζ o ζ < −pi/2 .
Si las lluvias son poco inclinadas (θ < 30◦), la sen˜al en los detectores de superficie
depende so´lo de la distancia perpendicular al eje de la lluvia, sin embargo, la simetr´ıa
circular para una lluvia inclinada (θ > 30◦) se rompe debido a que una porcio´n de la
cascada se desarrolla ma´s en la atmo´sfera antes que el frente de la cascada llegue al suelo.
Entonces la asimetr´ıa aparece debido a que las magnitudes medidas en las estaciones early
y late sera´n diferentes dado que esta´n viendo distintos puntos de desarrollo de la cascada,
como muestra la Figura 3.8. En esta Figura se presentan diferentes EAS con el mismo
valor para Xmax y distinto a´ngulo θ. A medida que el a´ngulo cenital se incrementa, una
estacio´n de superficie en la regio´n late vera´ una porcio´n del frente de la lluvia que ha pasado
a trave´s de una profundidad atmosfe´rica mayor que una estacio´n en la regio´n early, siendo
la componente electromagne´tica mayormente absorbida, dando lugar a menores valores
de risetime.
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La evolucio´n de la asimetr´ıa en las sen˜ales temporales para distintos a´ngulos es
utilizada como una variable sensible a composicio´n dado que evidencia la relacio´n entre la
componente electromagne´tica y la componente muo´nica en las sen˜ales, siendo esta relacio´n
dependiente de la naturaleza del primario.
Figura 3.7: Vista esquema´tica de la geometr´ıa de la lluvia. La direccio´n de arribo del
primario define dos regiones early −pi/2 < ζ < pi/2 y late pi/2 > ζo ζ < −pi/2.
Figura 3.8: Vista esquema´tica del desarrollo de una lluvia para 3 a´ngulos cenitales
diferentes.
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Cap´ıtulo 4
Resultados obtenidos por el
Observatorio Pierre Auger
Los datos obtenidos con el Observatorio Pierre Auger han aportado con importantes
resultados en el campo de la f´ısica de rayos co´smicos de ultra alta energ´ıa. En este cap´ıtulo
se resumen los principales resultados obtenidos con el Observatorio Pierre Auger. Se
mostraran los resultados sobre el observableXmax y su fluctuacio´n, sobre l´ımites en el flujo
de fotones y neutrinos, direcciones de arribo y seccio´n eficaz de interaccio´n proto´n-proto´n.
Los resultados sobre el espectro de energ´ıa de rayos co´smicos ya fueron presentados en el
cap´ıtulo 2 (Figura 1.2). Dicho resultado ha permitido establecer la supresio´n del flujo a
energ´ıas por encima de 4× 1019 eV [82, 83].
4.1 Profundidad del ma´ximo de la lluvia
Con los telescopios de florescencia del Observatorio Pierre Auger el observableXmax puede
determinarse con una precisio´n en promedio de 20 gr
cm2
. En la Figura 4.1 (izquierda) se
observa los u´ltimos resultados de Xmax en funcio´n de la energ´ıa y su comparacio´n con
simulaciones con distintos modelos de interaccio´n hadro´nica para primarios proto´n y Fe.
Las fluctuaciones de las distribuciones deXmax tambie´n son sensibles a composicio´n. Se
espera que las lluvias iniciadas por protones fluctu´en ma´s que las iniciadas por nu´cleos de
hierro. Por lo tanto, si la composicio´n en funcio´n de la energ´ıa cambia, por ejemplo, de un
componente ma´s pesado a ser dominada por protones, se observar´ıa una disminucio´n en
el ancho de las distribuciones de Xmax a mayor energ´ıa [84], tal y como se puede observar
en la Figura 4.1 (derecha). Los resultados indican una tendencia en la composicio´n a
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Figura 4.1: Izquierda: < Xmax > vs energ´ıa. Derecha: fluctuacio´n de Xmax vs energ´ıa
medida que aumenta la energ´ıa hacia nu´cleos pesados o protones interactuando distinto
de los esperado [2]. Dadas las limitaciones en la exposicio´n del detector de fluorescencia,
todav´ıa no se cuenta con ma´s informacio´n en el re´gimen de energ´ıa pro´ximo al corte GZK.
A partir de los resultados de Xmax y su fluctuacio´n se pueden obtener la evolucio´n del
< lnA > y < σ2lnA > con la energ´ıa:
< lnA >=
< Xmax > − < Xmax >p
FE
, (4.1)
donde FE, refleja la dependencia de Xmax con la masa del primario y la energ´ıa en los
distintos modelos y se puede escribir como FE = η− Dln10 + δ log10 EE0 , donde η, D y δ son
para´metros determinados para cada modelo [85].
El valor de < σ2lnA > se obtiene a partir de:
σ2lnA =
σ2(< Xmax >)− σ2sh(< lnA >)
σp + FE
2 (4.2)
De este modo, se obtuvieron los resultados que se muestran en la Figuras 4.2 y 4.3,
donde se observa un incremento de < lnA > con la energ´ıa sobre 1018.3 eV a valores de
masa intermedios y el decrecimiento de la fluctuacio´n σ2lnA en todo el rango de energ´ıa.
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Figura 4.2: < lnA > vs energ´ıa.
Figura 4.3: Fluctuacion del < lnA > vs energ´ıa.
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4.2 Profundidad de produccio´n de muones
Esta variable fue presentada en la seccio´n 3.4.2 y en esta seccio´n se muestran los u´ltimos
resultados obtenidos con los datos del Observatorio Pierre Auger.
Los estudios realizados muestran que los modelos actuales no reproducen de igual modo
los distintos para´metros de las lluvias, como se puede observar en la Figura 4.4. Hallar
consistencia con otros estimadores servira´ para mejorar y limitar los distintos modelos. Las
incertezas sistema´ticas que actualmente presenta esta variable no permiten au´n determinar
en forma concluyente la composicio´n de los rayos co´smicos [86].
Figura 4.4: Muon production deephs en funcio´n de la energ´ıa. Se observa que
los resultados experimentales no son compatibles con los modelos. Las l´ıneas grises
corresponden a las incertezas sistema´ticas del me´todo y las negras las incertezas
estad´ısticas. Los nu´meros en cada bin representan el nu´mero de eventos correspondiente.
4.3 Flujo de neutrinos y fotones
Las bu´squedas de neutrinos y fotones han arrojado resultados nulos, por lo cual se han
podido fijar l´ımites en el flujo a ultra alta energ´ıa [87,88]. Este hecho permitio´ descartar
modelos top-down de fuentes de rayos co´smicos tales como el decaimiento de part´ıculas
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superpesadas [89–92].
La Figura 4.5 muestra los l´ımites en el flujo de fotones y la Figura 4.6 los resultados para
el flujo neutrinos [93] obtenidos con el Observatorio Pierre Auger. Escenarios con fuentes
de UHECRs en los cuales las part´ıculas observadas son producidas por decaimientos de
otras ma´s pesadas (top-down models), llevan a flujos de fotones y neutrinos mayores que
los observados [94]. Algunos ejemplos representativos de estos modelos se pueden observar
en la Figura 4.5. Los l´ımites en el flujo de neutrinos puestos con los datos del observatorio
son menores de los que provee el modelo de flujo de Waxman-Bahcall [92,95,96].
Se espera que en los pro´ximos an˜os podra´n extenderse los l´ımites sobre la regio´n GZK.
En dicha regio´n los modelos cosmoge´nicos predicen la existencia de fotones y neutrinos a
partir de la fotoproduccio´n de piones descripta en el cap´ıtulo 1.
Figura 4.5: L´ımites en el flujo de neutrinos en funcio´n de la energ´ıa.
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Figura 4.6: L´ımites en el flujo de fotones en funcio´n de la energ´ıa.
4.4 Direcciones de arribo
La distribucio´n de las direcciones de arribo es una de las claves para entender la transicio´n
entre rayos co´smicos de origen gala´ctico y extragala´ctico. La resolucio´n angular del
detector es suficiente para hacer bu´squedas de anisotrop´ıas en todo el rango de energ´ıas
[46].
Se busca saber si las distribuciones de arribo son isotro´picas o no a gran escala y si
una transicio´n de origen gala´ctico a extra gala´ctico induce un cambio en las distribucio´n
angular al aumentar la energ´ıa. Para tal fin se modela la distribucio´n como primera
aproximacio´n con un termino isotro´pico y una componente dipolar:
φn =
φ0
4pi
(1 + r.d.n), (4.3)
Donde n denota las direcciones de arribo en coordenadas ecuatoriales, d denota el
vector unitario del dipolar y r su amplitud [97]. El objetivo de estos estudios es determinar
si existen excesos sobre valores isotro´picos y cambios en la fase en la distribucio´n de
direcciones de llegada. A partir de los datos obtenidos se ha podido determinar que la
anisotrop´ıa dipolar de las direcciones de arribo de part´ıculas es pequen˜a en la regio´n de
energ´ıa correspondiente al tobillo [98–100].
4.5 Secio´n eficaz de interaccio´n 61
La amplitud de dipolo (como su correspondiente l´ımite superior) y el a´ngulo de fase en
funcio´n de la energ´ıa se observan en la Figura 4.7. La probabilidad de medir amplitudes
que lleguen por azar isotropicamente es menor que 1% en algunos bines por encima y
por debajo de la energ´ıa del tobillo. El a´ngulo de fase muestra un cambio suave con
la energ´ıa. Estudios recientes publicados en conjunto por la colaboracio´n TA y Pierre
Auger han determinado que no se observan anisotrop´ıas significativas en las direcciones
de arribo, pudiendo fijarse limites en la amplitud dipolar y cuadripolar para eventos de
energ´ıa por encima de 1019 eV . Los resultados obtenidos fueron compatibles con un flujo
isotro´pico [101].
Figura 4.7: Anisotrop´ıas en las direcciones de arribo. (Derecha): Amplitud de dipolo.
Izquierda. a´ngulo de fase obtenido a partir de distintas te´cnicas [101].
4.5 Secio´n eficaz de interaccio´n
Los datos provenientes del Observatorio Pierre Auger pueden utilizarse para la medida de
la seccio´n eficaz proto´n-aire y proto´n-proto´n a energ´ıas de 57 TeV de centro de masa [102].
Como ya se ha mencionado, la profundidad ma´xima del desarrollo de la lluvia se
relaciona directamente con la profundidad del punto de primer interacio´n. Para estimar
la seccio´n eficaz se utiliza la cola de la distribucio´n de Xmax (Figura 4.8), λη, donde η
representa la fraccio´n utilizada correspondiente a los eventos ma´s penetrantes [103]. Se ha
tomado el valor de η = 0.2 Dicha definicio´n a 57 TeV corresponde a una contaminacio´n
con helio menor al 25%, y menor aun para elementos ma´s pesados. Esta seleccio´n para
el valor de η se ha realizado a partir de estudios con simulaciones Monte Carlo, donde se
estudio la sensibilidad del valor de η a las distintas composiciones.
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La relacio´n entre la profundidad ma´xima del desarrollo de la lluvia y la profundidad
del punto de primer interacio´n ha sido utilizado previamente por la colaboracio´n
High Resolution Fly’s Eye para obtener estimaciones sobre la seccio´n eficaz [104, 105].
Basa´ndose en esta relacio´n se ha podido medir la secio´n eficaz proto´n-aire a 57 TeV de
energ´ıa de centro de masa. Aplicando la aproximacio´n de Glauber [106] la seccio´n eficaz
puede ser convertida a la equivalente seccio´n eficaz inela´stica proto´n-proto´n. La Figura
4.9 muestra la seccio´n eficaz proto´n-aire obtenida a partir de los datos del Observatorio
Pierre Auger. En dicha Figura se pueden observar los resultados junto con las predicciones
de los distintos modelos.
Figura 4.8: Distribucio´n de Xmax con el ajuste de λη para eventos de E = 10
18.24 eV .
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Figura 4.9: Seccio´n Eficaz proto´n-aire obtenida a partir de los datos del observatorio y
predicciones utilizando simulaciones con los distintos modelos.
4.6 Resumen de los resultados
Los datos colectados con el observatorio Pierre Auger han llevado a un mejor
entendimiento sobre los rayos co´smicos de ultra alta energ´ıa, destaca´ndose los resultados
que han sido presentados en este cap´ıtulo. La supresio´n del flujo a energ´ıas por encima
de 1019.5 eV ha sido establecida y los escenarios exo´ticos de decaimientos de part´ıculas
su´per pesadas han sido descartados.
En el rango de energ´ıa accesible para medidas de composicio´n, los resultados
interpretados a partir de los modelos de interaccio´n modificados a partir de los u´ltimos
datos obtenidos en el LHC muestran una transicio´n no trivial de livianos a pesados,
desafiando las interpretaciones convencionales de la supresio´n del flujo en el limite GZK
a partir del efecto de perdida de energ´ıa de protones de origen extragala´ctico.
Para poder realizar progresos mayores en f´ısica de rayos co´smicos es esencial determinar
la naturaleza del primario en la regiones de energ´ıa ma´s altas, para lo cual se vuelven
esenciales estudios de nuevas variables que permitan obtener informacio´n de composicio´n
en dicha regio´n.
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Cap´ıtulo 5
Estudios de la respuesta del detector
de superficie en periodos largos de
tiempo
En este cap´ıtulo se resume el ana´lisis realizado sobre variables de intere´s en el monitoreo
del detector de superficie. Como se ha descripto en el cap´ıtulo 3, el detector de superficie
del Observatorio Pierre Auger posee 1660 estaciones individuales. El proceso de monitoreo
de la respuesta de los componentes individuales de las estaciones es esencial para poder
diagnosticar y anticipar posibles fallas. El correcto funcionamiento del detector, teniendo
en cuenta la calidad de la sen˜al, sus niveles de trigger y su resolucio´n, son el soste´n de todo
estudio basado en los datos del detector de superficie, implicando que ningu´n trabajo y
su correspondiente publicacio´n puede ser llevado adelante sin tener como base la correcta
estimacio´n del funcionamiento del detector. En este sentido estos estudios tienen impacto
directo en la determinacio´n de la energ´ıa de los eventos, determinacio´n de distribuciones
temporales y direcciones de arribo.
El objetivo de este estudio fue entonces detectar posibles cambios globales en algunas
variables de monitoreo que pudieran afectar la respuesta del detector o su resolucio´n a lo
largo del tiempo. El estudio presentado aqu´ı fue realizado en base a los archivos digitales
del detector de superficie del Observatorio Pierre Auger que contienen la informacio´n de
monitoreo [107].
Las variables estudiadas fueron el alto voltaje aplicado a la base de los PMT (HV ),
la relacio´n dino´do-a´nodo (RDA), el a´rea asociada a la unidad VEM (QpeakV EM) y el pico
(IpeakV EM), estos u´ltimos definidos en el cap´ıtulo 2.
Para realizar este ana´lisis fueron utilizados aquellos PMT instalados a partir de 2004
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en el inicio de la construccio´n del Observatorio y se siguio´ su evolucio´n hasta 2010.
Las variables de monitoreo de las estaciones se almacenan cada 6 minutos [108], lo que
constituye un gran volumen de informacio´n. Para este trabajo se obtuvieron los perfiles
individuales de las variables de cada PMT a trave´s del tiempo, un ejemplo se puede ver
en la Figura 5.1. Como parte de este trabajo se analizo´ tambie´n la informacio´n en funcio´n
del tiempo de los para´metros de las rectas caracter´ısticas de ganancia de los PMT (offset
y slope), para 4 PMTs esta´ndar de prueba ubicados en la Facilidad para testeo de PMT
(PMT Testing Facility) [109].
5.1 Variables de monitoreo del detector de
superficie
Las estaciones ma´s antiguas del observatorio datan del an˜o 2004. En ese momento el
arreglo de superficie consist´ıa en aproximadamente 400 estaciones y un total de 1600
PMT. Como se ha mencionado, cada 6 minutos se graba la informacio´n de monitoreo
de las estaciones. Es claro que estudiar todos los perfiles temporales continuos de cada
variable asociada a una estacio´n o a un PMT desde 2004 al 2010 requiere procesar un
gran volumen de informacio´n. Por este motivo se decidio´ muestrear las variables de
monitoreo en una ventana de dos d´ıas, dos veces al an˜o. Se fijo´ este periodo testigo
consistentemente con el criterio adoptado en el estudio realizado sobre el nu´mero de
fotoelectrones presentado en [110], adicionando un nuevo periodo temporal y as´ı tener en
cuenta variaciones estacionales.
Para la seleccio´n de los d´ıas se tuvo en cuenta que las temperaturas de ambos periodos
fueran diferentes, pero no valores extremos. Se considero´ del 4 al 6 de junio (periodo
previo al invierno) y del 4 al 6 de diciembre (periodo previo al verano). En este estudio
tambie´n se observaron las caracter´ısticas de algunos perfiles individuales de las variables
de monitoreo a trave´s del tiempo con el objeto de definir cortes que permitan excluir de
la tendencia general aquellas estaciones que tuvieran fallas de funcionamiento.
El objetivo del estudio consistio´ en observar el comportamiento global del arreglo
de detectores a largo plazo, por este motivo, basado en los estudios de [110] y en
las observaciones de los perfiles se seleccionaron so´lo aquellos PMT que estuvieran
adquiriendo datos adecuadamente y no tuvieran mal funcionamiento ellos o sus estaciones,
como por ejemplo fallas en la electro´nica o incendio, durante los periodos de tiempos
considerados [107,111]. De este modo, los siguientes criterios fueron aplicados:
• Estaciones enviando T1.
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• Estaciones con los 3 PMT operativos simulta´neamente.
• QpeakV EM < 1000 [ADC counts]
• IpeakV EM > 30 [ADC counts]
• RDA < 4.5
• HV > 900 Volts
Dichos cortes permitieron seleccionar las estaciones con funcionamiento estable. El
ejemplo de un perfil de la evolucio´n de las variables estudiadas se puede observar para un
PMT de una dada estacio´n en la Figura 5.1.
Figura 5.1: HV , RDA, y A´rea para un PMT con comportamiento t´ıpico. La oscilacio´n
en el valor del a´rea esta´ relacionada con las variaciones de temperatura invierno-verano.
5.1.1 Alto voltaje de la fuente
Esta cantidad es el voltaje aplicado en la base de cada PMT. Existen dos medidas
almacenadas en las variables de monitoreo. La primera es proveniente del valor del DAC
utilizado para producir el voltaje de control sobre el PMT (l´ınea de referencia de entrada
68 5 Estudios de la respuesta del detector de superficie en periodos largos de tiempo
al mo´dulo de HV entre 0V − 2V que luego se amplificara´ entre 0V − 2000V ). La segunda
es una lectura proveniente de un sensor de salida presente en la base del PMT.
La salida del conversor es precisa en ±4 LBS (Least Significant Bit), es decir en el
bit menos significativo a escala total. El valor almacenado en las variables de monitoreo
es una estimacio´n del alto voltaje utilizando la conversio´n nominal del voltaje de salida
(2000V/2095ch) [112]. Para calcular el alto voltaje, el valor del DAC se convierte al
voltaje de salida a trave´s de:
HV =
2500mV
4095
×DAC ×Rbase. (5.1)
Donde Rbase es un factor espec´ıfico entre el voltaje de entrada y salida de cada PMT.
Al no estar disponible la informacio´n del valor de Rbase para cada PMT del detector, se
opto´ por estudiar la salida directa del sensor. En la Figura 5.2 se muestra un ejemplo del
histograma de alta tensio´n para los PMT estudiados, en este caso correspondiente a junio
de 2007.
Figura 5.2: Histograma de HV correspondiente a junio de 2007.
El mismo ana´lisis se repitio´ con los histogramas correspondientes a cada periodo de
tiempo considerado. La evolucio´n en el valor medio del histograma de HV a trave´s
del tiempo se muestra en la Figura 5.3. Aqu´ı se puede observar que el alto voltaje
presenta una importante ca´ıda despue´s de 2005. Esto se debe a un cambio en los criterios
de calibracio´n [113]. Luego de 2005, disminuye suavemente alrededor de un 2% luego
de 5 an˜os. Esta disminucio´n podr´ıa ser causada por ciertas fallas reportadas sobre el
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sistema de monitoreo [114]. Sin embargo au´n no es claro porque´ en cada proceso de
recalibracio´n global el valor de la alta tensio´n se estabiliza en un valor levemente ma´s
bajo, representando una ca´ıda menor que 1% en cada ciclo.
En el gra´fico de la Figura 5.3, la incerteza asociada al valor medio de cada histograma
se determina a partir de la fluctuacio´n en el histograma de la alta tensio´n (RMS/
√
N).
Se observa que dicho valor permanece estable en el tiempo.
Figura 5.3: Valor medio de HV en funcio´n del tiempo. La l´ınea punteada representa
el valor medio durante el periodo considerado. La l´ınea solida es un ajuste lineal para
mostrar la evolucio´n en el tiempo.
5.1.2 Relacio´n dinodo-a´nodo (RDA)
Esta variable es el factor de amplificacio´n entre la ultima salida de dinodo y la salida de
a´nodo en el PMT. El valor de referencia de esta variable es alrededor de 33. El valor de
RDA es muy importante ya que permite obtener el valor de calibracio´n de 1 V EM en el
canal de a´nodo. Para aquellas estaciones cercanas al core, la salida de dinodo se satura,
en este caso se utiliza el canal de a´nodo [113].
El valor RDA es una cantidad compleja de medir en sen˜ales producidas por part´ıculas
secundarias de las lluvias inducidas por rayos co´smicos de alta energ´ıa, ya que cuando
generan sen˜al en el a´nodo generalmente saturan la salida de dinodo. Por lo tanto el
proceso de calibracio´n del a´nodo se realiza a trave´s de la sen˜al de dinodo utilizando luces
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de led (offline) o bien utilizando el flujo de muones atmosfe´ricos. Este tipo de sen˜ales son
apropiadas ya que son sen˜ales que pueden excitar ambos canales sin saturar el dinodo.
Este procedimiento se encuentra detallado en [108].
Para la medida de RDA a trave´s de la emisio´n de luces led (offline), se mide en forma
directa el valor de la ganancia del u´ltimo dinodo, ya que la amplificacio´n de la sen˜al de
dinodo esta´ fija a un valor de 40:
RDA = 40
δ − 1
δ
, (5.2)
donde δ es la ganancia del u´ltimo dinodo y depende del valor de tensio´n aplicado a la
base del PMT [109].
Para el caso de la medida con el flujo de muones atmosfe´ricos, no es posible medir el
cociente directo entre los picos de las sen˜ales de dinodo y a´nodo. El motivo es que la
sen˜al de dinodo tiene dos etapas de amplificacio´n que producen un retardo en dicha sen˜al
y por consiguiente un desfasaje entre 4 y 6 ns. La respuesta a este problema es modelar
la forma de la sen˜al de a´nodo como:
A(t) =
1
RDA
(1− )D(t) + D(t+ 1) (5.3)
donde t es el bin temporal, D(t) es la sen˜al de dinodo y  es el valor de offset de la
sen˜al de dinodo. El valor RDA y  se determinan minimizando el valor del χ2.
En la Figura 5.4 se muestra el ejemplo de un histograma del RDA correspondiente
a junio de 2007. Nuevamente, tomando los histogramas 2 veces al an˜o, se estudio´ la
evolucio´n de esta variable, como se muestra en la Figura 5.5. En esta Figura, se observa
un cambio durante 2006, sin embargo el mismo se debio´ a un cambio en los valores
de referencia asociados a una actualizacio´n de software que se encuentra reportada en el
archivo de mantenimiento [115]. Despue´s de esa fecha, el valor de la relacio´n dinodo-a´nodo
presenta un comportamiento estable.
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Figura 5.4: Histograma de la relacio´n dinodo-a´nodo correspondiente a junio de 2007.
Figura 5.5: Valor medio de RDA en funcio´n del tiempo. La l´ınea punteada representa
el valor medio en el periodo considerado, mientras que la l´ınea so´lida corresponde a un fit
lineal para mostrar la tendencia luego de 2006.
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5.1.3 A´rea equivalente a 1 VEM
El a´rea equivalente a 1 V EM es la carga media correspondiente a un muo´n central y
vertical que atraviesa una estacio´n del detector de superficie, como ya se ha definido en el
cap´ıtulo 2. Esta medida es usada como una sen˜al de referencia ba´sica para todos los PMT
en cada estacio´n. Por definicio´n QV EM = 1V EM [108]. Esta variable es importante ya
que esta´ relacionada con la calidad del agua de cada estacio´n y la reflectividad de Tyvec.
Medirla a lo largo del tiempo permite monitorear si existe degradacio´n en los materiales
del detector. Sin embargo es necesario tener en cuenta que dicha variable tambie´n esta´
afectada por los cambios en la alta tensio´n.
La Figura 5.6 muestra un ejemplo de un histograma del a´rea, correspondiente a junio
de 2007. Repitiendo el ana´lisis para cada periodo de tiempo considerado, se obtiene la
evolucio´n de esta cantidad, como se observa en la Figura 5.7. El valor del a´rea es ma´s
pequen˜o al aumentar la temperatura, esto se refleja en los resultados con una fluctuacio´n
durante el an˜o. Teniendo en cuenta las oscilaciones estacionales, se puede adema´s observar
una ca´ıda leve en el valor medio de esta cantidad promedio de 5% desde 2005 a 2010,
compatible con la ca´ıda observada en la alta tensio´n. Los resultados previos a 2005
difieren, debido a los ya mencionados cambios en la calibracio´n del detector.
Figura 5.6: Ejemplo de un histograma del a´rea de 1 V EM correspondiente a junio de
2006.
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Figura 5.7: Valor medio del a´rea en funcio´n del tiempo. La l´ınea punteada representa el
valor medio, mientras que la l´ınea so´lida corresponde a un fit lineal que permite observar
la tendencia en el tiempo.
5.1.4 Pico del histograma asociado a 1 VEM
Esta magnitud corresponde al pico en el histograma de altura de pulsos correspondiente a
un muo´n vertical atravesando una estacio´n de superficie. El monitoreo de esta variable es
muy importante ya que su valor es usado para definir el nivel en el trigger [52]. La Figura
5.8 muestra un ejemplo de un histograma de esta variable, en este caso correspondiente
a junio de 2008, mientras que en la Figura 5.9 se muestra la evolucio´n del valor medio
del histograma en el tiempo. Sin embargo los valores oscilan alrededor de un valor medio
estable en el tiempo, o levemente decreciente.
As´ı como ocurre con el a´rea, el valor de IpeakV EM es ma´s pequen˜o al aumentar la
temperatura, e´sto se refleja en los resultados con una fluctuacio´n durante el an˜o cuya
ma´xima diferencia entre el periodo previo al invierno y previo al verano es del orden del
7% de su valor medio.
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Figura 5.8: Histograma de IpeakV EM correspondiente a junio de 2008.
Figura 5.9: Valor medio del histograma de IpeakV EM en funcio´n del tiempo. La l´ınea
punteada en el gr´afico corresponde al valor medio, mientras que la l´ınea so´lida muestra la
tendencia general a partir de 2005.
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5.2 Ganancia de los PMTs
Los resultados presentados en esta seccio´n corresponden al ana´lsis sobre los para´metros
de las curvas de ganancia de 4 PMT de testeo ubicados en la PMT Testing Facility del
Observatorio Pierre Auger [109]. Estos PMTs testigos esta´n permanentemente conectados
a un sistema de testeo y monitoreo en condiciones controladas para obtener medidas sobre
su funcionamiento a largo plazo que pudieran brindar informacio´n para prevenir fallas en
los PMT instalados en los detectores de superficie.
Los para´metros estudiados aqu´ı son el valor de offset o corrimiento (b) correspondiente
a la ordenada al origen y slope o pendiente (m) de las curvas de ganancia definidas por
la ecuacio´n 5.4.
logG = m logHV + b (5.4)
Estos valores permiten calcular para un dado valor de HV , la ganancia del PMT
correspondiente. La medida de estos para´metros m y b inicialmente es brindada por el
fabricante en la hoja de datos correspondiente al modelo del PMT (PHOTONIS XP 1805).
Se observa en la Figura 5.10 un ejemplo de curva de ganancia para un dado PMT.
El valor de ganancia puede ser obtenido a partir de los gra´ficos log-log de ganancia vs
HV [110] como el que muestra la Figura [110].
Para el periodo comprendido entre 2003 y 2011 se estudiaron los valores de pendiente
y ordenada para los 4 PMTs testigos. Se observo´ que dichos PMT presentaron valores de
m y b estables en condiciones de laboratorio, presentando una variacio´n ma´xima del 2%
para el valor de m y 3% para el valor de b. Dichas variaciones fueron obtenidas a partir de
un ajuste lineal realizado sobre los puntos para las medidas de m y b de los PMT testigo,
comparando los valores iniciales y finales respecto del valor promedio de todo el intervalo
de tiempo. Las Figuras 5.11, 5.12, 5.13, y 5.14 muestran la evolucio´n de los para´metros
m y b de los 4 PMTs estudiados.
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Figura 5.10: Ganancia en funcio´n del valor de HV. Este gra´fico corresponde a los valores
del PMT SET − 001− 00701− 2C (nomenclatura interna del Observatorio). Los puntos
llenos corresponden a la curva obtenida medida por el grupo del observatorio de UCLA.
Los puntos vac´ıos son los datos proporcionados por el fabricante.
Figura 5.11: Izquierda: b en funcio´n del tiempo. Derecha: m en funcio´n del tiempo,
ambos correspondientes al PMT: SET − 001− 00840− 38
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Figura 5.12: Izquierda: b en funcio´n del tiempo. Derecha: m en funcio´n del tiempo,
ambos correspondientes al PMT SET − 001− 00868− 2A
Figura 5.13: Izquierda: b en funcio´n del tiempo. Derecha: b en funcio´n del tiempo,
ambos correspondientes al PMT:SET − 001− 00879− 38
Figura 5.14: Izquierda: b en funcio´n del tiempo. Derecha: m en funcio´n del tiempo,
ambos correspondientes al PMT:SET − 001− 00892−DF
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5.3 Resumen de los resultados
Las variables estudiadas presentaron un comportamiento estable, ma´s alla´ de los cambios
en los procesos de calibracio´n o en el software de adquisicio´n.
Tanto el a´rea como el valor de HV presentaron una suave ca´ıda en sus valores a lo largo
del tiempo menor que el 2% anual. A partir de este trabajo se documentaron los valores
de estas cantidades para los primeros an˜os de funcionamiento dando la posibilidad de
realizar en el futuro un estudio comparativo de las mismas. Los estudios sobre los PMT
testigos permitieron obtener l´ımites mı´nimos en las variaciones posibles de las curvas de
ganancia sobre los PMT, ya que las condiciones de los detectores instalados en el campo
son ma´s inestables.
Cap´ıtulo 6
Estudios del risetime a 1000 m del
punto de impacto de la lluvia
El objetivo de este cap´ıtulo es presentar los resultados de los estudios realizados para la
optimizacio´n en el ca´lculo del risetime a 1000 m, as´ı como las modificaciones que a partir
de estos estudios se han incluido en el software de reconstruccio´n de las lluvias.
El risetime por estacio´n, definido en la seccio´n 3.4.3, es un cantidad que ha sido
ampliamente utilizada en el Observatorio Pierre Auger para obtener informacio´n sobre la
composicio´n de rayos co´smicos a trave´s de la construccio´n de distintos para´metros tales
como el desarrollo longitudinal de la asimetr´ıa [71,80,81], o bien basados en diferencias con
un valor de referencia (benchmark) [116,117]. El risetime a 1000 metros o R1000, obtenido
tambie´n a partir del risetime, fue ya un observable muy relevante para fijar l´ımites en el
flujo de fotones [118].
El R1000 es un observable por evento obtenido a trave´s del ajuste de una funcio´n a los
valores del risetime de aquellas estaciones que se dispararon satisfaciendo los criterios de
trigger durante dicho evento. Una vez obtenida la relacio´n que describe el risetime en
funcio´n de la distancia, el R1000 es el valor de dicha funcio´n evaluada a 1000 metros del
punto de impacto de la lluvia.
Uno de los objetivos de esta tesis consistio´ en obtener informacio´n sobre la composicio´n
de rayos co´smicos de ultra alta energ´ıa mediante el uso de la variable R1000. Esta variable
forma parte tambie´n de los nuevos estudios multivariable de composicio´n que se esta´n
llevando a cabo en la actualidad dentro de la Colaboracio´n. Por estas razones el estudio
detallado del R1000 es crucial. En el cap´ıtulo 7 se presentara´ como se utilizo´ esta variable
en la construccio´n de un nuevo para´metro en base a la forma de su distribucio´n que
permitio´ poner l´ımites en la fraccio´n pesada de la composicio´n, utilizando la informacio´n
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proveniente de los distintos modelos de interaccio´n hadro´nica.
6.1 Definicio´n del para´metro R1000
El valor de R1000 se obtiene como resultado del ajuste de la funcio´n descripta en la ecuacio´n
6.1 utilizando el valor del risetime de las estaciones individuales participando del evento:
R(r) = p2 × r2 + p1 × r + 40[ns] (6.1)
donde r es la distancia al punto de impacto de la lluvia y p1, p2 son para´metros positivos.
Esta funcio´n se basa en los estudios presentados en [119,120].
En la Figura 6.1 se muestra un ejemplo del ajuste de la funcio´n para obtener R1000. La
l´ınea horizontal a 40 ns representa el l´ımite de resolucio´n del detector debido al muestreo
de 40 MHz.
Para realizar dicho ajuste se excluyen estaciones saturadas, es decir aquellas estaciones
en donde la sen˜al en la salida de a´nodo del PMT satura el canal de baja ganancia (seccio´n
2.2). Estas estaciones se encuentran cerca del punto de impacto de la lluvia o core,
siendo generalmente r < 400 m. Tambie´n se excluyen aquellas estaciones donde la sen˜al
sea menor de 10 V EM debido a que presentan baja calidad en la reconstruccio´n de sus
pa´rametros, generalmente correspondiendo a estaciones alejadas del core (r > 1200 m).
Los valores de risetime utilizados esta´n corregido por asimetr´ıa, este procedimiento se
detallara´ en la seccio´n 6.5.
La incerteza en el risetime de cada estacio´n se obtiene con una parametrizacio´n que
resulta de estudios con estaciones twins, estaciones del arreglo SD separadas 10 m que se
utilizan para estudiar la respuesta del detector, pero que no forman parte del sistema de
reconstruccio´n [121].
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Figura 6.1: Ejemplo de un ajuste para obtener R1000 para un evento de a´ngulo cenital θ = 45◦
y energ´ıa Log(E/eV ) = 19. Los puntos en rojo son estaciones excluidas del ajuste (S < 10
V EM).
6.1.1 Posibles parametrizaciones para obtener R1000
Las u´ltimas modificaciones sobre el mo´dulo de Offline que calcula y almacena el valor
de R1000 hab´ıan sido realizadas durante el an˜o 2007 [122]. Con la estad´ıstica acumulada
desde entonces se procedio´ a realizar estudios de revisio´n que posibilitaron mejorar el
ca´lculo del R1000 y de sus incertezas. Se mostrara´n a continuacio´n los resultados de los
estudios realizados y las modificaciones propuestas a partir de los mismos.
En el primer paso se estudiaron 2 nuevas posibles parametrizaciones para el risetime:
una funcio´n lineal y otra cuadra´tica, junto con la parametrizacio´n definida por la ecuacio´n
6.1. La idea de las parametrizaciones alternativas fue intentar obtener directamente el
valor de R1000 como un para´metro de la funcio´n de ajuste, sin agregar un para´metro
adicional a la funcio´n que empeore la calidad del mismo.
La funcio´n que se utiliza en lo que se llamara´ reconstruccio´n esta´ndar [122] corresponde
a la ecuacio´n 6.1 donde p0 = 40 ns y p1, p2 > 0.
En las propuestas alternativas se exploraron los l´ımites para los nuevos para´metros,
de modo que las nuevas funciones que describan el risetime en funcio´n de la distancia no
tomen valores por debajo de 40 ns en todo valor del rango de distancia.
En lo que sigue, p0 sera´ el valor del risetime a 1000 metros para ambas propuestas:
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R(r) = p2 × (r2 − 10002) + p1 × (r − 1000) + p0 (6.2)
donde p1 igual a 0 coloca el mı´nimo valor del risetime a 0 m del core:
Rcuad(r) = p2 × (r2 − 10002) + p0 (6.3)
Para el caso del ajuste lineal la expresio´n propuesta es:
Rlin(r) = p1 × (r − 1000) + p0 (6.4)
Para ambas ecuaciones la distancia r esta´ expresada en m y el tiempo R(r) expresado
en ns. Los para´metros p2 y p1 debera´n ser valores positivos, para que el risetime no tome
valores negativos. Adema´s para que la ecuacio´n 6.3 no tome valores debajo de 40 ns se
requiere:
p2 <
p0 − 40ns
(1000m)2
, (6.5)
mientras que para el caso de la ecuacio´n 6.4 la condicio´n a cumplir corresponde a:
p1 <
p0 − 40ns
1000m
(6.6)
Al estudiar un conjunto de eventos de diversas caracter´ısticas, se observo´ que para
eventos con a´ngulo cenital por debajo de θ = 45◦, en ma´s del 50% de los eventos aparecen
diferencias en los resultados de los 3 tipos de ajustes considerados. En la Figura 6.2
se observa un ejemplo para Log(E/eV ) = 19 y θ = 41◦ del comportamiento de las 3
parametrizaciones con las restricciones correspondientes sobre los para´metros y con el
ajuste sin restricciones.
El motivo de la diferencia en los valores obtenidos de R1000 se debe a las restricciones
sobre los para´metros de las funciones. Ni la funcio´n cuadra´tica ni la funcio´n lineal
propuestas pueden crecer lo suficientemente ra´pido cuando se imponen los l´ımites
necesarios sobre los para´metros que permitan obtener una funcio´n por encima de 40
ns (regio´n f´ısica), siendo este efecto ma´s evidente au´n sobre el ajuste lineal.
Al realizar los mismos ajustes de las funciones de prueba dejando libres los para´metros,
los 3 ajustes coinciden, pero las funciones cruzan la regio´n no f´ısica, dando para cierto
rango de distancia al core, incluso valores negativos de risetime.
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Las parametrizaciones propuestas no consiguen una mejora en el me´todo de ca´lculo del
para´metro R1000 por evento, ya que no permiten describir el comportamiento del risetime
en funcio´n de la distancia en todo rango y energ´ıa. Adema´s presentan dificultades para
que el ajuste que describa los datos en ciertos casos. Por este motivo, se decidio´ conservar
la parametrizacio´n original sobre la cual realizamos nuevos estudios de optimizacio´n
descriptos en las secciones 6.2, 6.3 y 6.4.
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Figura 6.2: Risetime en funcio´n de la distancia al core. Ejemplo para un evento con
Log(E/eV ) = 19, y θ = 41 ◦. Los puntos rojos son estaciones excluidas del fit S <
10V EM . Comparacio´n para el mismo evento donde: a la izquierda se ve el ajuste se
realiza con l´ımites sobre los para´metros, y a la derecha derecha los ajustes no tienen
l´ımites sobre los para´metros.
6.2 Criterios de selecio´n de las estaciones
Los eventos seleccionados para realizar el ajuste y obtener el valor de R1000 deben tener
al menos 3 estaciones ya que el nu´mero de para´metros a ajustar es 2.
6.2.1 Distancia al core
Son consideradas para el ajuste aquellas estaciones en el rango entre 0 m y 1800 m para
la propuesta inicial de trabajo. La primer motivacio´n para fijar un l´ımite superior en
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el rango esta´ relacionada con la incerteza en el risetime, dado que para estaciones muy
lejanas al core (r > 1800 m), las incertezas son mayores que el 50%
Existe otra motivacio´n importante para fijar un ma´ximo. Se trata del rango de validez
de la correccio´n por asimetr´ıa, que presenta limitaciones al igual que sucede con la
parametrizacio´n de las incertezas. La correccio´n por asimetr´ıa no permite extenderse
ma´s alla´ de 2000 m. Por encima de ese valor no hay estad´ıstica suficiente y el valor de
correccio´n utilizado es una extrapolacio´n.
Fijar un l´ımite superior por debajo de 1800 m reduce el nu´mero de estaciones por
evento dra´sticamente, reduciendo la calidad de los ajustes, y haciendo en algunos casos
incluso perder una porcio´n de eventos mayor que el 25% sobre todo en la regio´n de baja
energ´ıa (Log(E/eV ) < 18.6) donde el valor medio del nu´mero de estaciones en el ajuste es
4. Se compararon entonces los resultados de considerar un rango hasta 1800m, otro hasta
2000 m y tercero sin l´ımite superior. En particular, se estudiaron las variaciones de los
ajustes de R1000 a partir de las distribuciones de χ
2/ndf de los ajustes individuales. Los
resultados se muestran en la Figura 6.3. Se observa que extendiendo el rango por encima
de 1800 m no hay mejoras sustanciales en los valores χ2/ndf . El mismo comportamiento
se puede observar para todos los bines de energ´ıa.
La Figura 6.4 muestra los resultados del valor medio del χ2/ndf al cambiar el rango
del fit de R1000. En las energ´ıas ma´s bajas (Log(E/eV ) = 19) la disminucio´n del valor
medio del χ2/ndf es menos que el 2%, mientras que a energ´ıas ma´s altas, disminuye un
valor ma´ximo de 15% para el caso del u´ltimo bin de energ´ıa.
6.2.2 Sen˜al
Otro requisito para no incluir fluctuaciones por encima del 50% en los para´metros de
reconstruccio´n, es que la sen˜al de las estaciones sea mayor que 10 V EM . As´ı como incluir
estaciones con sen˜ales menores produce grandes fluctuaciones en los valores de risetime,
requerir sen˜ales mayores que 10 V EM , disminuyen dra´sticamente el nu´mero de estaciones
disponibles para el ajuste sobre todo a baja energ´ıa (Log(E/eV ) ≈ 18.5), provocando que
en algunos casos no pueda realizarse el ajuste. Por ejemplo si el requerimiento es sen˜ales
mayores de 15 V EM , a energ´ıas de Log(E/eV ) ≈ 18.5 se pueden perder hasta el 40% de
los eventos. Dado que se desea fijar criterios generales en el mo´dulo de reconstruccio´n de
Offline para que la mayor´ıa de las lluvias de part´ıculas reconstruidas tengan almacenado
un valor asociado de R1000, se preservo el corte ya establecido para la reconstruccio´n
esta´ndar de 10 V EM .
En el otro extremo de valores para la sen˜al, mayor que 800 V EM , las estaciones
saturadas en el canal de baja ganancia tambie´n fueron excluidas del ajuste como ya se
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Figura 6.3: Distribuciones de χ2/ndf para eventos en 6 bines de energ´ıa entre 18.47 <
Log(E/eV ) < 19.15 y a´ngulo cenital entre 30 ◦ y 61 ◦. Se comparan las distribuciones
obtenidas para los distintos l´ımites superiores indicados: 1800 m, 2000 m y sin l´ımite
superior (nlimit).
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Figura 6.4: χ2/ndf en funcio´n de la energ´ıa para 3 rangos distintos del ajuste: hasta
1800 m, hasta 2000 m y no fijando l´ımite superior sobre el rango en datos (no lim).
ha mencionado. En dichas estaciones el valor de risetime se encuentra sobrestimado.
En la Figura 6.5 se muestra un ejemplo del comportamiento ano´malo del risetime para
todos los eventos con estaciones saturadas correspondientes a 30 ◦ < θ < 34 ◦ y a una
energ´ıa Log(E/eV ) = 19, para una muestra MC proto´n. Este efecto se observa tanto
para datos como para MC. Se muestran aqu´ı los resultados del MC para contar con
estad´ıstica suficiente en cada bin angular a 1019 eV que permita mostrar claramente el
efecto. Los puntos rojos en la Figura corresponden a estaciones saturadas y los puntos
negros a estaciones no saturadas.
Se observo´ un comportamiento similar para las estaciones saturadas en los distintos
bines angulares tal como se muestra en la Figura 6.6. De arriba hacia abajo, de izquierda
a derecha los gra´ficos corresponden a los distintos bines angulares.
Cabe mencionar que actualmente se existe un me´todo para recuperar el valor de la sen˜al
de las estaciones saturadas llamado saturation recovery [123]. Las estaciones saturadas
podr´ıan ser incluidas en el ajuste si el risetime se calculase posteriormente al proceso de
recuperacio´n de sen˜al, lo cual no esta´ implementado en la actualidad.
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Figura 6.5: Risetime en funcio´n de la distancia para eventos con 30 ◦ < θ < 34 ◦ y
Log(E/eV ) = 19, para EPOS 1.99. Los puntos rojos corresponden a estaciones saturadas
y los puntos negros a estaciones no saturadas.
6.2.3 Parametrizacio´n de las incertezas del risetime
La parametrizacio´n de las incertezas para el risetime depende de la sen˜al (S), medida en
V EM , la distancia al core y el a´ngulo cenital a trave´s de la ecuacio´n 6.7:
σ1/2(S) =
j(r, sec θ)
S
+ k(r, sec θ), (6.7)
donde j(r, sec θ) y k(r, sec θ) se obtiene a partir de estudios realizados con conjuntos
de estaciones llamadas twins, ya descriptas.
La parametrizacio´n utilizada de j(r, sec θ) y k(r, sec θ) almacenada en el mo´dulo
de reconstruccio´n de R1000 corresponde a los resultados de [124], y se denominara´
parametrizacio´n A. Existe otra parametrizacio´n de incertezas que no fue implementada,
documentada en [116], que se denominara´ B. Ambas parametrizaciones corresponden a
la ecuacio´n 6.7, pero presentan distinta forma funcional para j(r, sec θ) y k(r, sec θ).
No se observaron diferencias significativas en el valor obtenido de R1000 aplicando ambas
en un amplio rango de energ´ıa, distancia al core y a´ngulo cenital. Sin embargo realizando
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Figura 6.6: Risetime en funcio´n de la distancia al core para todas las estaciones
correspondientes a 6 bins de a´ngulo cenital entre: 34◦−39◦, 39◦−42◦, 42◦−46◦, 46◦−50◦,
50◦ − 54◦ y 54◦ − 58◦, para eventos con Log(E/eV ) = 19. Los puntos rojos corresponden
a estaciones saturadas y los puntos negros a estaciones no saturadas.
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un estudio, se observo´ que la parametrizacio´nA [124] subestima las incertezas del risetime,
siendo mayor la diferencia al aumentar al aumentar el a´ngulo y la energ´ıa. Para casos con
a´ngulos cercanos a 60◦ y energ´ıas cercanas a Log(E/eV ) = 20 la diferencia es claramente
notoria como se muestra en la Figura 6.7, donde las fluctuaciones de los valores del risetime
son mayores que las incertezas asignadas. Por este motivo, en los estudios del cap´ıtulo 7
la eleccio´n de la parametrizacio´n de las incertezas en el risetime se considerara´ como una
incerteza sistema´tica del estudio.
Figura 6.7: Ejemplo de risetime en funcio´n de r para un evento MC de a´ngulo cenital
θ = 60◦ y energ´ıa Log(E/eV ) = 20.5. A la izquierda se presenta la parametrizacio´n
A [124] y a la derecha la parametrizacio´n B [116].
6.3 Eficiencia de reconstruccio´n de R1000
La eficiencia de reconstruccio´n R1000 se define como el nu´mero de eventos reconstruidos en
los cuales se ha podido estimar R1000, respecto del nu´mero total de eventos reconstruidos.
En el estudio de las distribuciones de R1000, es necesario tener en cuenta cual es la eficiencia
de reconstruccio´n de dicha variable para evitar posibles sesgos en la seleccio´n de los datos.
Para obtener el valor de R1000 es necesario tener al menos 3 estaciones seleccionadas por
evento con sen˜al por encima de 10 V EM , como se ha explicado en la seccio´n 6.2. Dicha
condicio´n se satisface pra´cticamente para todos eventos (ma´s del 95%) reconstruidos con
energ´ıa por encima de Log(E/eV ) = 18.5. De este modo es esperable tener una eficiencia
alta para la reconstruccio´n de R1000. La Figura 6.8 muestra la eficiencia de reconstruccio´n
de R1000 en funcio´n de la energ´ıa de la part´ıcula primaria, para datos obtenidos por el
Observatorio Pierre Auger y MC (proto´n y Fe) correspondientes a la librer´ıa EPOS LHC.
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Figura 6.8: Eficiencia de reconstruccio´n de R1000 para datos y MC proto´n y Fe.
La eficiencia se mantiene cercana al 100% en todo el rango de energ´ıas considerado a
partir de Log(E/eV ) = 18.5 hasta Log(E/eV ) < 19.75, de modo que al mantenerse
uniforme la eficiencia de seleccio´n (con diferencias menores que el 5%) para MC de
distintos primarios y datos no es de esperarse ningu´n sesgo relevante asociado a esto.
Respecto de la calidad de los eventos reconstruidos, la misma depende del nu´mero de
estaciones seleccionadas en un evento. Como es de esperarse el nu´mero de estaciones
del ajuste se incrementa con la energ´ıa, ya que eventos de mayor energ´ıa activaran ma´s
estaciones.
6.4 Incertezas sobre el R1000
Tan importante como el valor del R1000, son sus incertezas asociadas, en particular con la
perspectiva de incluir el R1000 como parte de un ana´lisis multivariable. Por este motivo
realizo´ un estudio comparativo de las incertezas en el valor de R1000 utilizando ambas
parametrizaciones disponibles descriptas en la seccio´n 6.2.
Las Figuras 6.9 y 6.10 muestran los resultados de las incertezas porcentuales en el
R1000 para lluvias iniciadas por proto´n y Fe en todos los intervalos de energ´ıa y en funcio´n
del a´ngulo cenital. Se muestran los resultados utilizando simulaciones MC para obtener
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estad´ıstica uniforme au´n en los intervalos de ma´s alta energ´ıa donde la estad´ıstica en datos
no es suficiente.
Se utilizaron en cada caso la parametrizacio´n A) llamada Leeds’s parametrization en
las leyendas de la Figura 6.10, que fue la utilizada en los estudios del presente trabajo y
la parametrizacio´n alternativa B) llamada KIT’s parametrization. En general se puede
observar en la Figura que la parametrizacio´n B) da resultados entre 2% y 4% mayores,
no presentando grandes diferencias entre proto´n y Fe. Se decidio´ dejar la parametrizacio´n
A) en el mo´dulo de reconstruccio´n, y para los estudios presentados en la seccio´n 6.7 y en
el cap´ıtulo 7, las diferencias entre ambas se han considerado como una contribucio´n a la
incerteza sistema´tica de los para´metros estudiados.
Figura 6.9: Incerteza porcentual del R1000 en funcio´n del a´ngulo cenital para lluvias MC
EPOS 1.99 P y Fe.
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Figura 6.10: Incerteza porcentual del R1000 en funcio´n del a´ngulo cenital para lluvias
MC EPOS 1.99 P y Fe.
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6.5 Correccio´n por asimetr´ıa
La asimetr´ıa en las distribuciones temporales descripta en la seccio´n 3.4.4 ha permitido
desarrollar un me´todo que permite estimar composicio´n de rayos co´smicos [71, 79]. Sin
embargo la utilizacio´n de las distribuciones temporales para otros estudios requieren
realizar una correccio´n de este efecto de asimetr´ıa en el risetime. En particular es
importante quitar este efecto para poder estimar un valor no sesgado de R1000 por evento.
La correccio´n por asimetr´ıa permite restaurar la simetr´ıa cil´ındrica en el plano de la
lluvia que se perdio´ al proyectar la sen˜al y sus distribuciones desde el plano del detector
al plano de la lluvia.
En este trabajo se realizo´ un estudio de la correccio´n de asimetr´ıa con toda la estad´ıstica
disponible. La versio´n que resulto´ ha sido implementada en el mo´dulo de reconstruccio´n
de R1000.
6.5.1 Actualizacio´n de la correccio´n por asimetr´ıa en
el risetime
En esta seccio´n se describe en detalle el procedimiento utilizado para obtener la nueva
correccio´n por asimetr´ıa en el risetime que ha sido implementada en el mo´dulo de
reconstruccio´n de R1000 del Offline Software.
Una primera versio´n de la correccio´n por asimetr´ıa fue implementada en el mo´dulo
de reconstruccio´n con datos actualizados hasta el an˜o 2007 [124] y otra versio´n de la
correccio´n fue presentada en [116] con datos hasta 2010, pero no fue implementada.
Siguiendo un procedimiento similar al presentado en [116], se extendio´ el ana´lisis para
obtener la correccio´n con datos actualizados hasta 2013.
6.5.2 Parametrizacio´n de la correccio´n
El presente ana´lisis fue realizado utilizando todos los eventos disponibles con energ´ıa por
encima de 1018.45 eV . Para observar y caracterizar el efecto de la asimetr´ıa, se dividieron
los datos en rangos de distancia (8 bines desde 0 m a 2000 m) y a´ngulo cenital (5 bines
desde sec θ = 1 hasta sec θ = 2). En la Figura 6.11 se muestra un ejemplo de risetime en
funcio´n del a´ngulo azimutal para el caso de 1.2 < sec θ < 1.4 y 1000 m < r < 1250 m.
En este estudio no se utilizaron estaciones saturadas en sen˜al.
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Figura 6.11: Dependencia azimutal en el risetime para 1.2 < sec θ < 1.4 y 1000m <
r < 1250m. La l´ınea en R = 300 ns representa el valor medio del risetime para dicho
intervalo.
El risetime medido (m1/2) puede ser parametrizado con la siguiente funcio´n:
m1/2(r, θ, ζ) = f + g cos ζ. (6.8)
As´ı, el risetime corregido esta´ dado por:
f = m1/2(r, θ, ζ)− g cos ζ (6.9)
donde el segundo te´rmino elimina la dependencia con el a´ngulo azimutal y m(r, θ, ζ) es
el risetime medido en funcio´n de la distancia al core, el a´ngulo cenital y el a´ngulo azimutal.
El para´metro g debe ser parametrizado teniendo en cuenta la dependencia en r y θ. La
Figura 6.12 muestra la dependencia de g con la distancia al core, dicha dependencia fue
parametrizada por un polinomio de segundo grado:
g(r) = A(sec θ) + B(sec θ)r2 (6.10)
El mismo proceso se repite para cada intervalo de sec θ. La Figura 6.13 muestra el
valor de g en funcio´n de la distancia al core para cada intervalo de a´ngulo cenital.
La dependencia de los para´metros A y B con sec θ fue parametrizada con un polinomio
de tercer grado como se ve en las ecuaciones siguientes:
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Figura 6.12: Factor de correccio´n g en funcio´n de la distancia al core para 1.2 < sec θ <
1.4. p0 y p2 corresponden al valor de A y B en la ecuacio´n 6.10 respectivamente. Los
valores por debajo de 400 m corresponden a estaciones saturadas que no fueron utilizados
en el ajuste.
A(sec(θ)) = p0 + p1 × sec(θ) + p2 × (sec(θ))2 + p3 × (sec(θ))3 (6.11)
B(sec(θ)) = p′0 + p
′
1 × sec(θ) + p′2 × (sec(θ))2 + p′3 × (sec(θ))3 (6.12)
La Figura 6.14 muestra la dependencia de A y B con sec θ, mientras que la Tabla 6.1
resume los resultados de los coeficientes de los polinomios A(sec θ) y B(sec θ).
A(sec θ) [ns] B(sec θ) [ns/m2]
p0 96.7 ±1.5 p′0 −9.572× 10−3 ±2× 10−6
p1 −282.4 ±1.6 p′1 20.681× 10−3 ±2× 10−6
p2 241.8 ±0.9 p′2 −13.622× 10−3 ±2× 10−6
p3 −62.6 ±0.4 p′3 2.8613× 10−3 ±2× 10−7
Tabla 6.1: Valor de los pa´metros de los polinomios A(sec θ) y B(sec θ).
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Figura 6.13: Para´metro g vs la distancia al core para cinco bines de a´ngulo cenital
(sec(θ): 1-1.2; 1.2-1.4; 1.4-1.6; 1.6-1.8; 1.8-2).
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Figura 6.14: Dependencia de los para´metros A y B con el a´ngulo cenital.
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6.5.3 Aplicacio´n de la correccio´n sobre los datos
Como estudio final, la correccio´n obtenida fue aplicada a los datos. Como se esperaba, el
efecto de la asimetr´ıa en el risetime se suprime. En la Figura 6.15 se muestra un ejemplo
t´ıpico de risetime en funcio´n del a´ngulo azimutal antes y despue´s de aplicar la correccio´n
para 1.2 < sec(θ) < 1.4 y 1000m < r < 1250m.
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Figura 6.15: Dependencia azimutal del risetime antes y despue´s de aplicar la correccio´n
por asimetr´ıa para 1.2 < sec θ < 1.4 y 1000m < r < 1250m.
Una forma de medir la efectividad de la correccio´n por asimetr´ıa en funcio´n de la
distancia es aplicar la correccio´n en los valores de risetime donde el efecto de la asimetr´ıa
es mayor, es decir cuando el a´ngulo azimutal vale 0◦ o ζ = ±180◦ y comparar dichos
valores con el correspondiente a ζ = ±90◦, donde no hay efecto de asimetr´ıa.
En la Figura 6.16 se muestra el valor de risetime para los valores mencionados de a´ngulo
azimutal antes y despue´s de aplicar la correccio´n por asimetr´ıa. El ejemplo mostrado aqu´ı
corresponde a 1.2 < sec θ < 1.4, y los valores extremos del risetime antes y despue´s
de aplicar la correccio´n se comparan aqu´ı con aquellos a ζ = 90◦, donde no hay efecto
de asimetr´ıa. Se puede observar que la correccio´n por asimetr´ıa es apropiada para todo
el rango de distancia, siendo ma´s pro´xima al valor medio dentro de las incertezas para
r < 1800m. Un comportamiento similar se evidencia para todos los bines de sec θ, como
se muestra en la Figura 6.17.
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Figura 6.16: Dependencia del risetime antes y despue´s de aplicar la correccio´n por
asimetr´ıa correspondiente a 1.2 < sec θ < 1.4, para estaciones con ζ = 0◦ y ζ = ±180◦,
comparadas con el valor a ζ = 90◦. En la leyenda del gra´fico Z corresponde al a´ngulo ζ.
El valor medio del risetime en funcio´n de la distancia al core para el conjunto de todas
las estaciones no se ve modificado por la correccio´n por asimetr´ıa. Esto se debe a que al
sumar sobre todas las estaciones en la regio´n early y en la regio´n late el resultado tiende
al valor del risetime de las estaciones con ζ = 90◦, que coincide con el valor medio para
los distintos valores de r.
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Figura 6.17: Dependencia del risetime con la distancia al core antes y despue´s de aplicar
la correccio´n por asimetr´ıa, para ζ = 0◦ y ζ = ±180◦, comparados con el valor a ζ = 90◦
para todos los bines considerados en sec θ ( 1-1.2, 1.2-1.4, 1.4-1.6; 1.6-1.8 y 1.8-2).
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6.6 Distribucio´n de R1000
Habiendo estudiado las distintas caracter´ısticas del para´metro y con el objetivo de
utilizar el R1000 para extraer informacio´n de composicio´n, se realizo´ un estudio sobre
las distribuciones de R1000 y los valores que las caracterizan tanto en datos como en
simulaciones MC.
La Figura 6.6 muestra un ejemplo de la distribucio´n t´ıpica de R1000 en datos para
eventos con energ´ıas de 18.9 < Log(E/eV ) < 19.1 y a´ngulo cenital 39◦ < θ < 41◦ (la
forma de la distribucio´n de R1000 depende de la energ´ıa, el a´ngulo cenital y el tipo de
primario). Las distribuciones pueden ser caracterizadas a trave´s del valor medio, el RMS
y un para´metro para el ajuste de la cola de la distribucio´n correspondiente a los eventos
con valores superiores de R1000 que sera´ descripto en detalle en el cap´ıtulo siguiente.
Figura 6.18: Ejemplo de una distribucio´n de R1000 en datos para eventos con energ´ıas
de 18.9 < Log(E/eV ) < 19.1 y 39 ◦ < θ < 41 ◦.
En las siguientes subsecciones se presentan los resultados para datos y las simulaciones
MC con los distintos modelos de interaccio´n disponibles (EPOS 1.99, EPOS LHC,
QGSJETII-03, QGSJETII-04). Para cada intervalo de energ´ıa y a´ngulo se obtuvo la
distribucio´n correspondiente. Los bines elegidos esta´n determinados por la disponibilidad
de las librer´ıas de simulaciones MC. Las librer´ıas de EPOS 1.99, EPOS LHC y
QGSJETII-04 presentan valores angulares fijos que definen 8 a´ngulos entre 30◦ y 60◦,
mientras que la librer´ıa de QGSJETII-03 presentan valores entre 0◦ y 60◦.
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6.6.1 Valor medio de la distribucio´n de R1000
En esta seccio´n primero se muestra la comparacio´n de los valores medios de las
distribuciones de R1000, comparando primero distintas composiciones primarias (proto´n,
He, O2 y Fe) correspondientes al modelo de interaccio´n EPOS 1.99 con los datos. Para
EPOS 1.99 se realizaron estos estudios comparativos en los intervalos angulares y de
energ´ıas disponibles en comu´n para todas las librer´ıas correspondientes a a´ngulos cenitales
centrados en: θ = 32◦, 36◦, 41◦, 45◦, 49◦, 53◦, 57◦, 60◦ y energ´ıas en Log(E/eV ) =18.5,
18.75 y 19. Los resultados se muestran en las Figuras 6.19, 6.20 y 6.21. Se puede observar
en las Figuras que el valor medio del R1000 disminuye con la masa del primario para todos
los intervalos de energ´ıa y a´ngulos estudiados.
Se sabe que las diferencias entre la energ´ıa reconstruida y simulada para las simulaciones
MC son del orden del 20%. En la seccio´n 7.2 del ca´pitulo 7 se presentara´ un estudio
detallado de la energ´ıa simulada y reconstruida para los distintos modelos y primarios.
El criterio aplicado en esta seccio´n para poder comparar los datos con las simulaciones
consistio´ en tomar el intervalo de energ´ıa en datos correspondiente al valor medio de la
energ´ıa reconstruida de las simulaciones.
Figura 6.19: Valor medio de la distribucio´n de R1000 en funcio´n del a´ngulo cenital (en
grados) para eventos con Log(E/eV ) = 18.5. Comparacio´n entre proto´n, He, O2 y Fe
para EPOS 1.99.
En la Figura 6.22 se muestra la comparacio´n entre datos y simulaciones para el valor
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Figura 6.20: Valor medio de la distribucio´n de R1000 en funcio´n del a´ngulo cenital (en
grados) para eventos con Log(E/eV ) = 18.75. Comparacio´n entre proto´n, He, O2 y Fe
para EPOS 1.99.
Figura 6.21: Valor medio de la distribucio´n de R1000 en funcio´n del a´ngulo cenital (en
grados) para eventos con Log(E/eV ) = 19. Comparacio´n entre proto´n, He, O2 y Fe para
EPOS 1.99.
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medio de las distribuciones en funcio´n del a´ngulo utilizando los modelos de interaccio´n
hadro´nica EPOS 1.99 y EPOS LHC para energ´ıa simulada de Log(E/eV ) = 18.5. Los
resultados para los bines siguientes: Log(E/eV ) = 18.75 y Log(E/eV ) = 19 se muestran
en las Figuras 6.23 y 6.24, respectivamente.
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Figura 6.22: Valor medio de la distribucio´n de R1000 en funcio´n del a´ngulo cenital (en
grados) para eventos con Log(E/eV ) = 18.5. Comparacio´n entre EPOS 1.99, EPOS LHC
y datos. En rojo proto´n, en azul Fe.
En la Figura 6.22 se puede observar que los resultados de los modelos presentan
diferencias en el valor medio para proto´n y Fe, siendo similares entre s´ı los valores
de EPOS LHC y EPOS 1.99. Los datos esta´n contenidos entre los valores l´ımites
para ambos modelos. Un comportamiento similar se puede observar en los bines de
energ´ıa de Log(E/eV ) = 18.75 y Log(E/eV ) = 19 mostrados en las Figuras 6.23 y 6.24
respectivamente.
La Figuras 6.25, 6.26 y 6.27 muestran el resultado del mismo ana´lisis para el caso de
QGSJETII.
Existen algunas diferencias entre los resultados presentados aqu´ı y trabajos previos
[116, 125] que son debidas principalmente a los intervalos de energ´ıa definidos por la
estad´ıstica existente en el momento de dicho estudio.
El incremento en el taman˜o de la muestra de datos y MC, tanto como el refinamiento
en los para´metros de los distintos modelos de interaccio´n hadro´nico, permitieron obtener
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Figura 6.23: Valor medio de la distribucio´n de R1000 en funcio´n del a´ngulo cenital (en
grados) para eventos con Log(E/eV ) = 18.75. Comparacio´n entre EPOS 1.99, EPOS
LHC y datos. En rojo proto´n, en azul Fe.
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Figura 6.24: Valor medio de la distribucio´n de R1000 en funcio´n del a´ngulo cenital (en
grados) para eventos con Log(E/eV ) = 19.5. Comparacio´n entre EPOS 1.99, EPOS LHC
y datos. En rojo proto´n, en azul Fe.
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Figura 6.25: Valor medio de la distribucio´n de R1000 en funcio´n del a´ngulo cenital
(en grados) para eventos con Log(E/eV ) = 18.5. Comparacio´n entre QGSJETII-03,
QGSJETII-04 y datos. En rojo proto´n, en azul Fe.
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Figura 6.26: Valor medio de la distribucio´n de R1000 en funcio´n del a´ngulo cenital
(en grados) para eventos con Log(E/eV ) = 18.75. Comparacio´n entre QGSJETII-03,
QGSJETII-04 y datos. En rojo proto´n, en azul Fe.
6.6 Distribucio´n de R1000 107
Zenith angle [Deg]
30 35 40 45 50 55 60
<R
10
00
> 
[n
s]
100
150
200
250
300
350 Energy [LogE/eV] =19.00
P QGSJETII-04
Fe QGSJETII-04
P QGSJETII-03
Fe QGSJETII-03
Data
Figura 6.27: Valor medio de la distribucio´n de R1000 en funcio´n del a´ngulo cenital
(en grados) para eventos con Log(E/eV ) = 19. Comparacio´n entre QGSJETII-03,
QGSJETII-04 y datos. En rojo proto´n, en azul Fe.
una tendencia mejor definida para el valor medio. Los nuevas librer´ıas permitieron realizar
estos estudios en bines de energ´ıa y a´ngulo cenital por primera vez. Se observa que el
valor medio de la distribucio´n de R1000 tiende a disminuir con el a´ngulo cenital, es menor
para una composicio´n ma´s pesada y tiende a incrementarse con la energ´ıa.
El valor medio de la distribucio´n de R1000 por si mismo presenta limitaciones para
extraer conclusiones sobre composicio´n debido al problema conocido del de´ficit en el
nu´mero de muones en los modelos de interaccio´n de las simulaciones [126]. La comparacio´n
entre distintos modelos puede aplicarse a la prediccio´n del R1000 debido al nu´mero de
muones caracter´ıstico de cada modelo. Sin embargo, no quedan dudas que esta variable
en combinacio´n con otras puede aportar informacio´n para entender mejor las distintas
caracter´ısticas de las lluvias predichas por los distintos modelos de interaccio´n hadro´nica.
6.6.2 RMS de la distribucio´n de R1000
En la Figura 6.28 se muestra el RMS de la distribucio´n de R1000, no corregido por efecto
del detector, en funcio´n del a´ngulo cenital para energ´ıas de Log(E/eV ) = 18.75. Como
se esperaba las distribuciones de proto´n presentan un ancho mayor a las distribuciones de
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Fe, y una tendencia decreciente con el a´ngulo y la energ´ıa.
En las Figuras 6.29 y 6.30 se muestran los resultados del RMS para eventos con energ´ıas
de Log(E/eV ) = 18.75 y Log(E/eV ) = 19 respectivamente. Las Figuras 6.31, 6.32 y 6.33
muestran el resultado del mismo ana´lisis para el caso de QGSJETII. De las Figuras se
puede observar que el valor RMS de las distribuciones se encuentra subestimado para
todos los modelos de interaccio´n estudiados.
Si bien se midio´ y caracterizo´ este para´metro, el mismo esta´ afectado por la convolucio´n
de diferentes efectos que no permitir´ıan utilizar esta variable directamente para inferir la
composicio´n. Es necesario encontrar un modo de separar las distintas contribuciones de
los efectos producidos por la resolucio´n del detector de las fluctuaciones intr´ınsecas lluvia
a lluvia.
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Figura 6.28: RMS en funcio´n del a´ngulo cenital para eventos con energ´ıas de
Log(E/eV ) = 18.5. Comparacio´n entre EPOS 1.99, EPOS LHC y datos.
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Figura 6.29: RMS en funcio´n del a´ngulo cenital para eventos con energ´ıas de
Log(E/eV ) = 18.75. Comparacio´n entre EPOS 1.99, EPOS LHC y datos.
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Figura 6.30: RMS en funcio´n del a´ngulo cenital para eventos con energ´ıas de
Log(E/eV ) = 19. Comparacio´n entre EPOS 1.99, EPOS LHC y datos.
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Figura 6.31: RMS en funcio´n del a´ngulo cenital para eventos con energ´ıas de
Log(E/eV ) = 18.5. Comparacio´n entre QGSJETII-03, QGSJETII-04 y datos.
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Figura 6.32: RMS en funcio´n del a´ngulo cenital para eventos con energ´ıas de
Log(E/eV ) = 18.75. Comparacio´n entre QGSJETII-03, QGSJETII-04 y datos.
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Figura 6.33: RMS en funcio´n del a´ngulo cenital para eventos con energ´ıas de
Log(E/eV ) = 19. Comparacio´n entre QGSJETII-03, QGSJETII-04 y datos.
6.6.3 RMS corregido por efecto del detector
El valor RMS asociado a la distribucio´n de R1000 tiene dos contribuciones principales: la
fluctuacio´n lluvia a lluvia que brinda informacio´n sobre la naturaleza del primario, y la
contribucio´n asociada a la respuesta del detector. Una posibilidad para corregir el RMS
por efecto del detector consiste en utilizar el valor medio de las incertezas en el R1000 del
siguiente modo. Primero para cada bin de a´ngulo y energ´ıa se obtiene el valor RMS de
la distribucio´n de R1000. Segundo, para el mismo bin de a´ngulo y energ´ıa, se obtiene el
valor medio de la distribucio´n de las incertezas del R1000. De este modo, se define el valor
corregido RMS, (RMScorrected), a partir de la siguiente ecuacio´n:
RMS2corrected = RMS
2 −∆R10002, (6.13)
donde ∆R1000 es el valor medio de la distribucio´n de las incertezas en el bin considerado.
El valor definido por la ecuacio´n 6.13 depende de la parametrizacio´n de las incertezas
que se considere. En el caso que se presenta en la Figuras 6.34 y 6.35, la parametrizacio´n
de las incertezas corresponde a la utilizada para todos los estudios del presente trabajo
(A), y la diferencia obtenida con la segunda parametrizacio´n (B) se ha considerado como
una incerteza sistema´tica asociada al estudio.
Se puede observar que para los intervalos de energ´ıa presentados, el RMS corregido
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Figura 6.34: RMS corregido por efecto del detector en funcio´n del a´ngulo cenital para
eventos con energ´ıas de Log(E/eV ) = 18.75. Comparacio´n entre MC (proto´n y Fe EPOS
LHC) y datos.
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Figura 6.35: RMS corregido por efecto del detector en funcio´n del a´ngulo cenital para
eventos con energ´ıas de Log(E/eV ) = 19. Comparacio´n entre MC (proto´n y Fe EPOS
LHC) y datos.
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por efecto del detector que se ha obtenido para las distribuciones MC, no reproduce
los resultados observados en datos. Ser´ıa necesario efectuar ma´s estudios sobre
dicho para´metro antes de poder ser utilizado como u´nico para´metro para determinar
composicio´n.
6.7 Evolucio´n de < R1000 > con la energ´ıa
Como se ha mostrado a lo largo de este cap´ıtulo, el valor medio de la distribucio´n de
R1000 y su fluctuacio´n para una dada energ´ıa dependen del a´ngulo cenital. Si se desea
caracterizar la distribucio´n de R1000 en funcio´n de la energ´ıa es necesario tomar intervalos
angulares fijos. La Figura 6.36 muestra el valor medio de la distribucio´n de R1000 vs
energ´ıa para 4 intervalos de a´ngulo cenital. En la figura se incluyen los resultados para
datos y MC para la librer´ıa EPOS LHC. En la Figura 6.36 y tambie´n en la Figura 6.37, sin
embargo, los modelos de interaccio´n au´n no son compatibles con los resultados observados
del valor medio del R1000 para las energ´ıas ma´s altas. Aunque, para todo intervalo angular,
la tendencia observada es hacia elementos ma´s pesados al aumentar la energ´ıa.
Se observo´ adema´s que la distancia entre datos y simulaciones var´ıa, aunque levemente,
con el a´ngulo cenital. En particular el efecto es ma´s marcado a grandes a´ngulos de arribo.
Este comportamiento observado es similar para todos los modelos. En la Figura 6.37
se muestra, para un intervalo de a´ngulo cenital de 42◦ < θ < 45◦, la comparacio´n entre
los 3 modelos considerados, siendo este intervalo el de mayor separacio´n entre proto´n y
Fe. La librer´ıa de QGSJETII-03 no fue incluida debido a que no presentaba suficiente
estad´ıstica para este estudio.
Los datos mostrados incluyen las incertezas sistema´ticas asociadas al valor medio. Las
distintas contribuciones provienen de la definicio´n en el rango del ajuste (hasta un ma´ximo
de 10%), el corte en sen˜al sobre las estaciones (≈ 1%), la parametrizacio´n de las incertezas
en el risetime (≈ 5%), la incerteza asociada a la posicio´n del core (< 1%) y la correccio´n
por asimetr´ıa (< 1%). Todas las contribuciones esta´n sumadas en cuadratura.
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Figura 6.36: Valor medio de la distribucio´n de R1000 vs energ´ıa para datos y MC EPOS
LHC. De arriba hacia abajo, de izquierda a derecha los intervalos de a´ngulo cenital son:
34◦ < θ < 39◦, 39◦ < θ < 42◦, 42◦ < θ < 45◦ y 50◦ < θ < 54◦.
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Figura 6.37: Valor medio de la distribucio´n de R1000 vs energ´ıa para datos y MC con
los distintos modelos de interaccio´n estudiados, para un intervalo en a´ngulo cenital de
42◦ < θ < 45◦.
6.8 Resultados y discusio´n
Se han estudiado y caracterizado el R1000 por evento y tambie´n las distribuciones
utilizando los datos obtenidos por el Observatorio Pierre Auger, as´ı como todas las
simulaciones de las librer´ıas disponibles. A partir de estos estudios se han mejorado los
ajustes individuales para obtener el valor de R1000, optimizando el rango del ajuste hasta
1800 m. Tambie´n se estudiaron las incertezas asociadas a dicho para´metro, en particular
comparando las parametrizaciones disponibles al momento de realizar el presente trabajo
[127].
Los estudios realizados sobre la asimetr´ıa en el risetime permitieron obtener una nueva
correccio´n utilizando todos los datos disponibles en el periodo 2004-2013 [128]. Se ha
actualizado la correccio´n utilizada hasta el momento excluyendo estaciones con baja sen˜al
o saturadas y mejorando la estad´ıstica. Esta nueva correccio´n de asimetr´ıa fue incluida
en el mo´dulo de reconstruccio´n de R1000 del Offline e implementada a partir de la versio´n
Rev25278, junto con el l´ımite en el rango del ajuste y el te´rmino de correlacio´n en las
incertezas del R1000.
A pesar de los enormes avances en la modelizacio´n de las interacciones hadro´nicas
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de alta energ´ıa, fundamentalmente a partir de los datos del LHC, se observa que tanto
el valor medio como el RMS de las distribuciones de R1000 presentan limitaciones para
inferir directamente la composicio´n de R1000. El efecto dominante continu´a siendo las
discrepancias en los modelos debidas al de´ficit de muones [129]. Sin embargo los datos
experimentales muestran distinta pendiente en los valores medios de las distribuciones
de R1000 vs energ´ıa, lo cual indica una tendencia hacia elementos ma´s pesados a medida
que aumenta la energ´ıa. Estos resultados son compatibles con los de otras variables de
composicio´n, tales como el Xmax o el MPD.
Cap´ıtulo 7
Estudios de las distribuciones de
R1000
A lo largo del presente trabajo de tesis se han presentado distintos enfoques para intentar
sacar el ma´ximo provecho sobre las distribuciones de R1000.
Estudios realizados sobre la cola de la distribucio´n de Xmax, variable que ha sido
descripta en el cap´ıtulo 3, han sido utilizados para obtener informacio´n sobre las
interacciones de la part´ıcula primaria [103]. Basados en la riqueza de informacio´n que
se puede extraer en las distribuciones de Xmax de los eventos ma´s penetrantes o de mayor
valor de risetime, se intento´ estudiar ana´logamente las colas de las distribuciones de R1000.
Los estudios centrales en este cap´ıtulo se han realizado utilizando las librer´ıas de
simulaciones ma´s recientes disponibles: EPOS LHC y QGSJETII-04. Como se ha
mencionado, las mismas incluyen las u´ltimas modificaciones en base a los resultados
obtenidos en el LHC. As´ı mismo se incluyen algunos estudios con la librer´ıa EPOS 1.99,
ya que en este caso hab´ıa librer´ıas disponibles con primarios de masas intermedias.
Para realizar estos estudios, se definira´ la distribucio´n centrada de R1000 como la
distribucio´n obtenida a partir de la suma de las distribuciones centradas de cada bin
angular. Se caracterizara´ esta distribucio´n a trave´s de un ajuste exponencial decreciente
de los eventos de valores superiores de R1000 (cola). Se presentaran entonces los estudios
realizados sobre este para´metro, analizando su evolucio´n en funcio´n de la energ´ıa y
observando como se comporta para mezclas de distintas proporciones en un modelo
simplificado de dos componentes.
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7.1 Distribucio´n centrada de R1000
Como se ha detallado en el cap´ıtulo 6, el valor medio del R1000 depende del a´ngulo y la
energ´ıa. Para estudiar la forma de la distribucio´n independientemente de su valor medio
y combinar toda la estad´ıstica disponible, se definio´ la distribucio´n centrada de R1000 para
un dado intervalo angular y de energ´ıa, como el valor por evento de R1000 menos el valor
medio de la distribucio´n en dicho intervalo angular y de energ´ıa:
g(R1000,θi)j = R1000j− < R1000,θi >, (7.1)
donde el ı´ndice i corresponde a cada intervalo angular considerado y el ı´ndice j a cada
evento individual en el intervalo.
Este procedimiento se repite para todos los a´ngulos entre 30 ◦ y 60 ◦. Finalmente se
obtiene la distribucio´n de R1000 combinando todos los eventos centrados para todos los
a´ngulos y un dado bin de energ´ıa. Para ejemplificar se muestra en la Figura 7.1 izquierda,
la distribucio´n de R1000 para simulaciones de eventos con Log(E/eV ) = 18.75 y θ = 39
◦
para primarios proto´n y Fe. En la Figura 7.1 derecha se puede observar como resulta la
correspondiente distribucio´n centrada.
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Figura 7.1: Izquierda: Distribucio´n de R1000 para simulaciones MC de eventos con
energ´ıa de Log(E/eV ) = 18.75 y θ = 39 ◦. Derecha: Distribucio´n centrada de R1000
correspondiente. Los puntos rojos corresponden a una composicio´n de proto´n y los azules
a una composicio´n de Fe.
La Figura 7.2 muestra un ejemplo de la distribucio´n total. La misma corresponde
al intervalo de energ´ıa centrado en Log(E/eV ) = 18.75 para lluvias de proto´n y Fe,
considerando todos los intervalos angulares sobre los que se ha aplicado el procedimiento
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descripto. Se puede observar en la Figura que las diferencias en las distribuciones entre
proto´n y Fe se mantienen al realizar el procedimiento descripto para considerar la suma
de las distribuciones angulares en cada intervalo de energ´ıa. De la Figura se evidencia que
las distribuciones de R1000 no son sime´tricas alrededor del valor medio, presentando una
cola no gausiana hacia los valores ma´s altos. Un ajuste exponencial permite entonces
caracterizar el comportamiento de las distribuciones para extraer informacio´n sobre
composicio´n primaria y sera objeto de estudio en la seccio´n 7.2.
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Figura 7.2: Distribucio´n centrada de R1000 para simulaciones MC de eventos con energ´ıa
de Log(E/eV ) = 18.75. Los puntos rojos corresponden a una composicio´n de proto´n y
los azules a una composicio´n de Fe. Las l´ıneas corresponden a los ajustes exponenciales
correspondientes (seccio´n 7.2).
El mismo procedimiento se repite para distintos intervalos de energ´ıa para estudiar
como evoluciona dicha distribucio´n. Las Figuras 7.3 muestran las distribuciones centradas
para todos los intervalos de energ´ıa estudiados, para simulaciones de proto´n y Fe,
correspondientes a la librer´ıa EPOS LHC. Los mismos esta´n centrados en Log(E/eV ) =
18.5, 18.75, 19, 19.25, 19.75 y 20. La Figura 7.3 muestra, junto con las distribuciones,
su correspondiente ajuste. De estas distribuciones se observa un comportamiento distinto
para proto´n y Fe a todas las distintas energ´ıas estudiadas.
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Figura 7.3: Distribucio´n centrada de R1000 para simulaciones MC de proto´n y Fe para
6 intervalos de energ´ıa: Log(E/eV ) = 18.5, 18.75, 19, 19.25, 19.75 y 20.
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Antes de estudiar la evolucio´n con la energ´ıa de las variables consideradas en estos
estudios, cabe recordar que en el cap´ıtulo 6 se opto´ por un criterio general de diferencia
entre energ´ıa simulada y reconstruida del 20% para realizar la comparacio´n en energ´ıa
de los dos primeros momentos de las distribuciones de R1000 entre los distintos modelos
de interaccio´n y los datos. En la Figura 7.4 se muestra la diferencia relativa entre la
energ´ıa simulada y reconstruida en funcio´n de la energ´ıa simulada para los modelos de
interaccio´n estudiados y distintos primarios (proto´n y Fe). La l´ınea vertical en E =
1018.5 eV corresponde a la energ´ıa de 100% de aceptancia SD. El gra´fico presenta adema´s
la diferencia relativa entre la energ´ıa simulada y reconstruida para proto´n y Fe, para
los modelos de interaccio´n EPOS LHC y QGSJETII-04. Se observo´ que el modelo que
presenta menores diferencias entre el valor de energ´ıa simulada y reconstruida con el
detector SD es EPOS LHC, siendo la composicio´n de proto´n en ambos modelos la que
presenta las mayores diferencias (≈ 30% QGSJETII-04 y ≈ 20% para EPOS LHC a 1975
eV ) y Fe las menores (< 20% QGSJETII-04 y < 10% EPOS LHC a 1975 eV ). Es debido
a esta discrepancia entre la energ´ıa simulada y la reconstruida en los modelos que no se
utiliza la energ´ıa simulada en los gra´ficos de evolucio´n de las variables con la energ´ıa al
comparar con datos, sino que se le asignara´ a las simulaciones el valor correspondiente a
la energ´ıa reconstruida para cada bin de energ´ıa simulada.
Figura 7.4: Diferencia relativa entre la energ´ıa simulada y reconstruida en funcio´n de
la energ´ıa simulada para los distintos primarios y modelos de interaccio´n estudiados. Las
l´ıneas verdes corresponden a la diferencia relativa entre proto´n-Fe en cada modelo. La
l´ınea vertical en E = 1018.5 eV corresponde a la energ´ıa de 100% de aceptancia SD.
122 7 Estudios de las distribuciones de R1000
7.2 La cola de la distribucio´n centrada de
R1000
Para caracterizar las distribuciones centradas de R1000 se utilizo´ de un ajuste exponencial
decreciente en la cola de la distribucio´n definido a partir de:
T (R1000) = e
−P0×R1000 , (7.2)
donde el exponente P0 es el para´metro bajo estudio. El criterio adoptado para la
definicio´n de la cola de la distribucio´n consistio´ en tomar el 20% de los eventos desde el
final de la distribucio´n. De este modo se adopta un criterio uniforme en la definicio´n de
P0 para todas las distribuciones, ya sean de datos o MC. Esta definicio´n fue inspirada
originalmente a partir del para´metro λη [103] explicado en el cap´ıtulo 4, pero se discutira´
en ma´s detalle en la seccio´n 7.3.3 como dicha eleccio´n afecta el valor de P0.
En esta seccio´n se explora la relacio´n entre P0 y la seccio´n eficaz de interaccio´n de las
simulaciones MC. Como se ha visto en la seccio´n 1.5.1, la seccio´n eficaz de interaccio´n
depende en forma lineal con el logaritmo de la energ´ıa. La misma dependencia se encontro´
en el para´metro P0 estudiado. La Figura 7.5 muestra la correlacio´n entre la seccio´n eficaz
de interaccio´n p-aire y Fe-aire con el valor de P0. Del mismo modo, P0 correlaciona
inversamente con la profundidad del punto de primer interaccio´n, como muestra la
Figura 7.6. Los valores de ajuste de la funcio´n de correlacio´n dependen del primario,
dicho comportamiento permite tener en cuenta a P0 como un posible para´metro para
inferir composicio´n primaria y tambie´n seccio´n eficaz una vez determinada la composicio´n
primaria.
Figura 7.5: P0 en funcio´n de la seccio´n eficaz simulada para MC proto´n (izquierda) y
Fe (derecha).
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Figura 7.6: P0 en funcio´n de la profundidad del punto de primer interaccio´n simulado
para MC proto´n (izquierda) y Fe (derecha).
Para estudiar la sensibilidad de P0 a la masa del primario, se realizo´ una serie
de estudios con simulaciones MC correspondientes a la librer´ıa EPOS LHC utilizando
histogramas mezclas proto´n-Fe de distintas proporciones (modelo de dos componentes).
Cada histograma se construyo´ obteniendo las distribuciones de R1000 mezcla proto´n-Fe
para cada bin angular.
En la Figura 7.7 se observa como ejemplo la evolucio´n de P0 con la fraccio´n de Fe para
eventos con energ´ıa de 1019.75 eV . Se puede apreciar que el para´metro P0 no presenta
cambios significativos hasta que la fraccio´n de Fe supera el 85%. Esto significa que si
bien la forma de la distribucio´n, y en particular la cola, esta´ dominada por la componente
liviana, si existiera una cantidad mayor al 85% de la componente pesada en una mezcla
de proto´n y Fe, el para´metro P0 puede mostrar evidencia de la misma.
Resultados similares se muestran en a Figura 7.8, donde se compara la evolucio´n de P0
con la fraccio´n de Fe para todos los intervalos de energ´ıa estudiados. Aunque la fraccio´n
de elementos livianos domina la mezcla de dos componentes, si la fraccio´n pesada excede
cierto valor, el valor de P0 crece para todos los bines de energ´ıa, de esta manera, en base
a los datos, se podr´ıa poner l´ımites a la fraccio´n pesada como funcio´n de la energ´ıa.
Al momento de este trabajo, se ten´ıan a disposicio´n las librer´ıas disponibles de EPOS
1.99 para otras composiciones (He y O2) lo que condujo a la incorporacio´n de estos
resultados en el ana´lisis. Se estudio´ el comportamiento del valor de P0 para distintas
mezclas como se observa en la Figura 7.9. El objetivo de este estudio fue caracterizar el
comportamiento de P0 en funcio´n de la fraccio´n pesada en una mezcla de dos componentes:
una liviana con una intermedia (proto´n con oxigeno), una liviana con una pesada (proto´n
o helio con Fe) y una intermedia con una pesada (ox´ıgeno con Fe). Como ocurre con las
mezclas de proto´n y Fe, se observo´ que la componente ma´s liviana de la mezcla siempre
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Figura 7.7: Evolucio´n del para´metro P0 con la fraccio´n de Fe para eventos con energ´ıa de
1019.75 eV . Se considera un modelo de 2 componentes proto´n y Fe.
Figura 7.8: Evolucio´n del para´metro P0 con la fraccio´n de Fe para todos los intervalos de
energ´ıa estudiados.
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domina el valor de P0. Tambie´n se pudo observar de todos modos que, en todos los casos,
existe un valor umbral para cada energ´ıa por encima del cual el valor de P0 es sensible a
la fraccio´n del elemento ma´s pesado.
Figura 7.9: Evolucio´n del para´metro P0 con la fraccio´n pesada para distintas mezclas
estudiadas a Log(E/eV ) = 19.5. Se observa como la componente liviana siempre domina el
valor de P0 en la mezcla.
Como conclusio´n, en base a los estudios realizados sobre las mezclas de dos componentes
es posible establecer, para una dada energ´ıa, a partir de que´ porcentaje del elemento ma´s
pesado, el valor de P0 en una mezcla difiere del valor correspondiente al elemento liviano.
7.3 Incertezas en el para´metro P0
En esta seccio´n se discutira´n las incertezas sistema´ticas asociadas al para´metro P0. Las
mismas sera´n determinadas en base a las diferencias en los valores de P0 con cada cambio
en las distribuciones de R1000. Las distintas contribuciones fueron estudiadas para toda
energ´ıa. Se dara´n como ejemplo general los valores porcentuales de referencia para la
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energ´ıa correspondiente al intervalo [1019, 1019.15] eV . Esta eleccio´n se corresponde con la
regio´n donde la estad´ıstica de eventos es suficientemente alta y las incertezas en la medida
del risetime son bajas.
7.3.1 Efecto de las incertezas del R1000 sobre P0
La incerteza en la reconstruccio´n del para´metro R1000 debida a la incerteza en la
reconstruccio´n de la posicio´n del core (∆r), se obtuvo repitiendo la reconstruccio´n de
cada evento teniendo en cuenta la incerteza en la posicio´n de cada estacio´n activada en
el evento al realizar el ajuste para obtener R1000. Dicho valor de incerteza asociada a
la posicio´n de las estaciones (del orden de decenas de metros)no es tenida en cuenta en
la reconstruccio´n esta´ndar del mo´dulo Offline al realizar el ajuste de R1000. Tener en
cuenta esta contribucio´n resulta en una incerteza sistema´tica del 2% en el valor de P0
para el intervalo [1019, 1019.15] eV . Respecto de la propagacio´n de las incertezas debidas a
la correccio´n por asimetr´ıa, el efecto sobre P0 es au´n ma´s pequen˜o y, para dicha energ´ıa,
representa una incerteza sistema´tica < 1%.
El cambio ma´s significativo en la estimacio´n de P0 esta´ asociado a la parametrizacio´n de
las incertezas en el risetime. Actualmente existen 2 parametrizaciones A y B disponibles
correspondientes a los estudios detallados en la seccio´n 6.4 [116,124]. La parametrizacio´n
B obtenida en [116], es un estudio posterior a [124] y estima incertezas en el risetime
mayores para estaciones lejanas al core (r > 1200 m) y eventos con energ´ıas mayores a
1019.5 eV , como se ya se explico´ en la seccio´n 6.4. Para el presente estudio se utilizo´ como
nominal la parametrizacio´n A para reconstruir el valor R1000 y luego se considero´ como
incerteza sistema´tica la diferencia de los valores de P0 con la parametrizacio´n B. En la
Figura 7.10 se puede observar como la diferencia de P0 con las diferentes parametrizaciones
aumenta con la energ´ıa. Para eventos en el intervalo [1019, 1019.15] eV se estima una
incerteza sistema´tica del 20%.
7.3.2 Incertezas sistema´ticas en P0 asociadas a la
seleccio´n de las estaciones
Para este estudio se variaron los cortes de la reconstruccio´n esta´ndar sobre el rango de
distancia para el fit y sobre el valor mı´nimo de sen˜al de las estaciones, ambos cortes
relacionados a la seleccio´n de las estaciones para el ajuste de R1000.
Respecto a la distancia al core, se estudiaron 3 rangos posibles para la reconstruccio´n:
r < 1800 m, r < 2000 m y sin l´ımite superior. La diferencia en P0 en funcio´n de la
7.3 Incertezas en el para´metro P0 127
Figura 7.10: Evolucio´n de P0 en funcio´n de la energ´ıa simulada utilizando las dos
parametrizaciones disponibles A(Leeds en la Figura) y B (KIT).
energ´ıa asociada a la eleccio´n del rango para ajustar y obtener R1000 se puede observar en
la Figura 7.11. Para una energ´ıa de [1019, 1019.15] eV representa una incerteza en el valor
de P0 del 2%.
Con respecto al corte en sen˜al, en la reconstruccio´n esta´ndar se considera estaciones con
sen˜al mayor que 10 V EM . Se repitio´ el ana´lisis considerando estaciones con S > 12 V EM
y S > 15 V EM . La Figura 7.12 muestra los cambios en P0 en funcio´n de la energ´ıa para
los tres cortes estudiados. En las distribuciones de R1000 correspondientes a las energ´ıas
ma´s bajas, tomar cortes en sen˜al ma´s altos que 10 V EM , significa perder eventos de baja
energ´ıa en el bin considerado. Esto significa que en eventos de baja energ´ıa con pocas
estaciones (entre 3 y 6) que superen el umbral de sen˜al, excluir algunas estaciones significa
en algunos casos perder el evento, no siendo posible realizar ajuste y obtener el valor de
R1000. Este efecto se traduce en distribuciones caracterizadas por un valor de P0 mayor,
ya que para el mismo intervalo de energ´ıa, se excluyen sistema´ticamente aquellos eventos
de energ´ıas ma´s bajas. Esta variacio´n en P0 representa una incerteza sistema´tica del 8%
para [1019, 1019.15] eV .
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Figura 7.11: Evolucio´n de P0 en funcio´n de la energ´ıa para distribuciones de R1000
(datos) en base a estaciones con distancia al core: r < 1800m, r < 2000m y sin l´ımite
superior (no lim).
Figura 7.12: P0 vs energ´ıa para las distribuciones de R1000 para lluvias de proto´n con
los distintos cortes en sen˜al: S> 10 V EM , S> 12 V EM y S> 15 V EM .
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7.3.3 Incertezas sistema´ticas asociadas a la seleccio´n
de los eventos
La seleccio´n de eventos para la distribucio´n de R1000 esta´ asociada a la calidad de los
eventos seleccionados, al rango para realizar el ajuste de la cola de la distribucio´n para
obtener P0 y al intervalo angular considerado para obtener las distribuciones de R1000. Se
estudiaron las distribuciones centradas de R1000 variando los cortes en dichas variables a
fin de obtener las distintas contribuciones a la incerteza sistema´tica del valor de P0.
Los cortes de calidad en los eventos (en te´rminos de χ2) se traducen una incerteza
s´ıstematica sobre P0 de ∼ 9% para [1019, 1019.15] eV .
La definicio´n en el rango del ajuste exponencial de P0 es arbitraria, pero debe tomarse
por encima del valor RMS de la distribucio´n. Un rango por debajo de ese valor alcanzar´ıa
la regio´n donde domina el efecto la resolucio´n del detector. La eleccio´n del 20% de
los eventos ma´s profundos en la distribucio´n corresponde a un valor que permita tener
estad´ıstica suficiente para realizar el ajuste sin acercarse a dicha regio´n. A fin de
cuantificar la incerteza sistema´tica asociada a la selecccio´n del rango del fit de P0 se
vario´ el rango desde el 15% de los eventos ma´s profundos hasta el 25% de los eventos ma´s
profundos para cada uno de los bines de energ´ıa. La Figura 7.13 muestra la evolucio´n de
P0 para los distintos rangos estudiados. Este efecto se tradujo en una incerteza porcentual
sobre P0 de ≈ 4% para [1019, 1019.15] eV .
El intervalo angular para obtener las distribuciones de R1000 considerado para el estudio
corresponde a lluvias inclinadas, es decir entre 30 ◦ y 60 ◦, como se ha explicado en la
seccio´n 7.1. Reduciendo o extendiendo dicho intervalo 5 ◦ por encima o por debajo del
intervalo definido, se encuentran diferencias en el valor de P0 que se traducen en una
incerteza sistema´tica menor que 1%.
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Figura 7.13: P0 vs energ´ıa para los distintos rangos de fit de P0: 15% de los eventos
ma´s profundos, 20% de los eventos ma´s profundos, 25% de los eventos ma´s profundos.
7.4 Incerteza sistema´tica asociada a la
energ´ıa reconstruida de las simulaciones
Las diferencias entre el valor de energ´ıa simulada y la energ´ıa reconstruida de cada bin
para las simulaciones MC se debe tener en cuenta al realizar la comparacio´n con los datos,
como se ha mencionado en secciones anteriores. Esta diferencia se ha considerado como
una incerteza sistema´tica asociada a cada modelo de interaccio´n hadro´nica estudiado en
el presente trabajo. Como referencia, para el caso de la libreria de EPOS-LHC proto´n
dicha diferencia se traduce en un sistema´tico del 15% en P0 para una energ´ıa simulada de
1019 eV .
7.5 Resumen de las incertezas sistema´ticas
La siguiente tabla resume los valores de las incertezas sistema´ticas sobre el para´metro P0
para el intervalo de energ´ıa [1019, 1019.15] eV discutidas a lo largo de la seccio´n 7.3.
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Fuente de incerteza Contribucio´n en el valor de P0
Incerteza en la distancia al core (∆r) ∼ 2%
Incerteza en la correccio´n por asimetr´ıa < 1%
Parametrizacio´n de las incertezas del risetime ∼ 20%
Rango del fit de R1000 ∼ 1.5%
Corte en sen˜al sobre las estaciones ∼ 8%
Corte de calidad de los eventos ∼ 9%
Rango del fit de P0 ∼ 4%
Rango angular < 1%
Sistema´ticos totales 24%
Tabla 7.1: Incertezas sistema´ticas porcentuales en P0 para el intervalo [1019, 1019.15] eV
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Finalmente, considerando las incertezas explicadas en las secciones anteriores tanto para
los datos como para las simulaciones MC, podemos obtener la evolucio´n de P0 en funcio´n
de la energ´ıa para los datos y compararla con los modelos estudiados.
La Figura 7.14 muestra los resultados de datos comparados con distintas composiciones
para simulaciones de lluvias EPOS 1.99 de p, He, O2 y Fe. Se observa que los datos tienen
una tendencia de una composicio´n liviana a una pesada si se compara con la evolucio´n de
P0 para las distintas masas de primarios estudiadas.
La Figura 7.15 muestra los diferentes valores de P0 para los primarios considerados
a partir de las simulaciones MC disponibles en 4 intervalos de energ´ıa centrados
respectivamente en Log(E/eV ) = 18.5; 19, 19.25 y 19.5. Se incluye en el gra´fico el valor
correspondiente a datos para dicha energ´ıa. Considerando las incertezas sistema´ticas
(l´ınea gris de la Figura 7.15) y estad´ısticas (l´ınea verde en la Figura 7.15) as´ı como las
incertezas en P0 asociadas a la energ´ıa reconstruida para los MC, la curva extrapolada
a partir de las simulaciones de distintas composiciones intersecta el valor obtenido
para datos sugiriendo un comportamiento respectivamente por debajo de A ≈ 17 para
Log(E/eV ) = 18.5, A ≈ 26 para Log(E/eV ) = 19, A ≈ 22 para Log(E/eV ) = 19.25 y
5 < A < 29 para Log(E/eV ) = 19.5 sugiriendo una composicio´n de liviana a intermedia
hasta Log(E/eV ) = 19.5, donde se observa una tendencia hacia los elementos ma´s
pesados.
La Figura 7.16 muestra los resultados de los datos comparados en gra´ficos individuales
con los distintos modelos de interaccio´n hadro´nica, respectivamente EPOS LHC y
QGSJETII-04.
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Figura 7.14: P0 vs energ´ıa para datos y MC proto´n, helio, O2 y Fe (EPOS 1.99), con
sus respectivas incertezas sistema´ticas.
Finalmente la Figura 7.17 muestra en un mismo gra´fico la comparacio´n entre los
distintos modelos.
De ambas Figuras se observa que el valor de P0 crece con el logaritmo de la energ´ıa en
forma lineal. A energ´ıas de 1018.5 eV los resultados son compatibles con una composicio´n
de proto´n para todos los modelos con este nuevo para´metro, mostrando a energ´ıas mayores
una tendencia de elementos livianos a pesados, tendencia similar a otros resultados de SD
tales como el desarrollo de la asimetr´ıa en el risetime [130].
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Figura 7.15: P0 vs nu´mero ma´sico (A) del primario, comparado con el valor de P0
correspondiente en datos para el intervalo de energ´ıa considerado.
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Figura 7.16: P0 vs energ´ıa para datos y simulaciones de proto´n y Fe (EPOS LHC arriba,
QGSJETII-04 abajo), con sus respectivas incertezas sistema´ticas
7.6 Resultados y discusio´n 135
Energy [eV]
18
10×3
18
10×4
18
10×5
19
10
19
10×2
19
10×3
19
10×4
19
10×5
 p
ar
am
et
er
0
P
0.02
0.04
0.06
0.08
0.1
0.12
 Parameter0P
P EPOS LHC
Fe EPOS LHC
P EPOS QGSJETII
Fe EPOS QGSJETII
SD data
SD stat Uncert
Sys Uncert
Figura 7.17: P0 vs energ´ıa para datos con sus respectivas incertezas sistema´ticas y
simulaciones proto´n y Fe (EPOS LHC y QGSJETII-04).
136 7 Estudios de las distribuciones de R1000
Cap´ıtulo 8
Tratamiento estad´ıstico de la
distribucio´n centrada de R1000
En este cap´ıtulo se presentara´n los resultados de un ana´lisis estad´ıstico efectuado sobre
las distribuciones de R1000. Este estudio permitio´ poner l´ımites sobre la fraccio´n de Fe
a trave´s de la comparacio´n de hipo´tesis alternativas utilizando el cociente de likelihood
como estad´ıstica de prueba. En primer lugar se discutira´ la sensibilidad para estimar
composicio´n de las distribuciones de R1000 para luego describir los resultados de datos
experimentales.
8.1 Me´todo de contrastacio´n de hipo´tesis
Un camino posible para efectuar la decisio´n sobre que´ modelo f´ısico explica los datos
observados es el de contrastacio´n de hipo´tesis alternativas. Mediante este procedimiento
se puede refutar o no una hipo´tesis nula H0 en favor de cierta hipo´tesis alternativa Hi
con cierto nivel de confianza. Se parte de una variable x = (x1, ..., xn) y un conjunto
de hipo´tesis, H0, H1, ..., cada una de las cuales especifica una p.d.f. condicional f(x|H0),
f(x|H1).
Para medir el grado de acuerdo entre los datos observados y una dada hipo´tesis se
construye una funcio´n de las variables medidas llamada estad´ıstica de prueba t(x). Cada
una de las hipo´tesis implica una dada p.d.f. para la estad´ıstica de prueba, i.e. g(t|H0),
g(t|H1). La decisio´n de aceptar o rechazar una hipo´tesis nula H0 frente a H1 se hace
definiendo una regio´n cr´ıtica para t. En forma equivalente se puede usar la regio´n
complementaria llamada regio´n de aceptacio´n. Si el valor de t observado esta´ en la regio´n
137
138 8 Tratamiento estad´ıstico de la distribucio´n centrada de R1000
cr´ıtica se rechaza la hipo´tesis H0, de otro modo H0 sera´ aceptada. Por ejemplo, para una
estad´ıstica de prueba escalar, la regio´n cr´ıtica puede consistir en valores de t mayores que
un cierto valor de corte o tcut, como se observa en la Figura 8.1.
La regio´n cr´ıtica es elegida de modo tal que la probabilidad para que t sea observada
all´ı, bajo la hipo´tesis de H0, sea un cierto valor α llamado nivel de significancia del test,
definido como:
α =
∫ ∞
tcut
g(t|H0)dt (8.1)
Es posible no rechazar la hipo´tesis H0 frente a la hipo´tesis H1 si el valor de t < tcut.
Existe una probabilidad α de rechazar H0 si H0 es verdadera, llamado error de primer
tipo. Existe un error de segundo tipo si la hipo´tesis H0 fue aceptada (t < tcut) pero
la hipo´tesis alternativa (H1) resulta verdadera. Se denominara´ la probabilidad asociada
como β y se define como:
β =
∫ tcut
−∞
g(t|H1)dt, (8.2)
donde 1 − β es llamada poder del test para discriminar respecto de la hipo´tesis
alternativa H1 [131].
Figura 8.1: Densidad de probabilidad para la estad´ıstica de prueba t, bajo las hipo´tesis
H0 y H1.
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8.1.1 Eleccio´n de la regio´n cr´ıtica: Lema de Neyman
y Pearson
El lema de Neyman y Pearson establece que la regio´n de aceptacio´n que brinda el ma´ximo
poder de separacio´n entre hipo´tesis para un dado nivel de significancia α es la regio´n para
la cual los valores de t satisfacen:
g(
−→
t |H0)
g(
−→
t |H1)
> c (8.3)
donde c es una constante que esta´ determinada por la significancia deseada. Si se
utiliza una estad´ıstica de prueba t de una sola dimensio´n, el lado izquierdo de la ecuacio´n
8.3 esta´ dado por el cociente:
r =
g(t|H0)
g(t|H1) (8.4)
Esta cantidad r se conoce como cociente del likelihood para hipo´tesis simples H0 y H1.
Aqu´ı la correspondiente regio´n de aceptacio´n estara´ dada por r > c [132].
8.1.2 Significancia estad´ıstica
La significancia estad´ıstica o valor−p es la probabilidad, bajo la suposicio´n de la hipo´tesis
en cuestio´n H0, de obtener un resultado tan compatible, o menos, que el observado.
El valor−p cubre varios o´rdenes de magnitud. Resulta entonces conveniente trasladar
el valor−p al valor−z que mide la desviacio´n a la derecha de una distribucio´n gaussiana
en unidades de desviacio´n esta´ndar (o σ) que se corresponde con el mismo valor− p. Las
dos cantidades se relacionan mediante la siguiente expresio´n:
valor − p =
∫ ∞
valor−z
1√
2pi
e
−x2
2 dx (8.5)
Desviaciones significativas esta´n caracterizadas por valores − p pequen˜os < 10−3
correspondientes con valores − z mayores que tres. Valores entre 1 y 2 desviaciones
se consideraran fluctuaciones estad´ısticas.
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8.2 Estad´ıstica de prueba utilizada en las
distribuciones de R1000
Como se ha mencionado en la seccio´n 8.1.1, para un dado nivel de significancia, la
estad´ıstica de prueba t(x) con el ma´ximo poder discriminante entre hipo´tesis vienen dado
por el cociente del likelihood, definido como:
t(x) =
g(t|H0)
g(t|H1) ≈
L(t|H0)
L(t|H1) (8.6)
donde L es la funcio´n likelihood calculada a partir de la p.d.f. asociada a cada hipo´tesis.
Para construir este cociente es necesario conocer g(t|H0) y g(t|H1), donde t representa
la estad´ıstica de prueba para cada hipo´tesis, en este estudio corresponde directamente
a las distribuciones normalizadas de R1000. Las g(t|Hi) son las p.d.f.’s asociadas a las
distribuciones centradas de dicha variable para cada hipo´tesis de composicio´n considerada
Hi. En el caso estudiado aqu´ı, g(t|H0) y g(t|H1) se obtienen a partir de los histogramas
de las distribuciones centradas normalizadas de R1000 definidas en el cap´ıtulo 7.
El procedimiento general consiste en utilizar las p.d.f.’s definidas para cada hipo´tesis
(proto´n y Fe por ejemplo) para generar 2 conjuntos de pseudo-experimentos asociados,
i.e. un conjunto de pseudo-experimentos para cada hipo´tesis. Un pseudo-experimento
correspondera´ a un histograma (conjunto de eventos) generado a partir de la distribucio´n
de R1000 de cada hipo´tesis considerada. Para cada uno de estos pseudo-experimentos
generados, se calcula la probabilidad de que dicho pseudo-experimento sea compatible
con la distribucio´n que lo genero´, y la probabilidad de que el pseudo-experimento sea
compatible con la distribucio´n alternativa.
Como se ha mencionado, las p.d.f. utilizadas para generar los pseudo-experimentos
son obtenidas a partir de los histogramas MC de R1000 centrados y normalizados. Para
el caso de histogramas con un nu´mero fijo de eventos totales, donde cada bin representa
el conteo de un cierto tipo de eventos, los bines individuales del histograma siguen una
distribucio´n de Poisson. Si ν es el nu´mero de eventos esperados en un dado bin segu´n la
hipo´tesis Hi, la probabilidad de observar n eventos en el bin considerado viene dada por:
P (n, ν) =
e−ννn
n!
(8.7)
Para construir la funcio´n likelihood se multiplican las probabilidades definidas para
cada bin en 8.7. Definiendo el nu´mero esperado de eventos en el k − esimo bin como νk
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L =
Nbin∏
k=1
νnkk e
−νk
nk!
(8.8)
Donde νk = f(R1000|Hi)(k)
∏
j=1∈syst
[1 + Θj∆jk]. En esta expresio´n f(R1000|Hi)(k) es la
distribucio´n normalizada para el nu´mero de eventos esperado en el k−esimo bin definido
por la hipo´tesis Hi. El ı´ndice j corre sobre los distintos sistema´ticos y las variaciones ∆jk
esta´n controladas por los para´metros nuissance Θj, que a su vez esta´n limitados por las
gaussiana unitaria:
G(Θj) =
e−Θj
2/2
√
2pi
. (8.9)
Estas se incluyen multiplicando el likelihood por todas las gaussianas unitarias G(Θj).
Para obtener el valor del likelihood de cada hipo´tesis, se ajustan los para´metros de control
Θk.
Para investigar la sensibilidad de la distribucio´n deR1000 para distinguir composicio´n, se
comenzara´ definiendo como hipo´tesis nula (H0) a una composicio´n de proto´n puro, y como
hipo´tesis alternativa (H1) a una composicio´n de Fe puro. Ambas hipo´tesis constituyen
casos extremos.
Para discriminar entre las diferentes hipo´tesis, se construye el estad´ıstico de prueba:
Lratio−p = − log Lp
LFe
(8.10)
Donde L es la funcio´n likelihood definida en la ecuacio´n 8.8 para cada hipo´tesis de
composicio´n considerada: Lp para la hipo´tesis de proto´n y LFe para la hipo´tesis de hierro.
El cociente se define de modo tal que el numerador es siempre la funcio´n likelihood obtenida
ajustando a cada pseudo-experimento la distribucio´n usada para generarlo, mientras que
el denominador se obtiene ajustando la distribucio´n alternativa.
Para los pseudo-experimentos de Fe, el cociente del likelihood se define como:
Lratio−Fe = − log LFe
Lp
(8.11)
Finalmente se obtienen las distribuciones del cociente de likelihood, es decir un
conjunto de valores Lratio−p y Lratio−Fe correspondientes a las hipo´tesis nula y alternativa
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respectivamente como muestra la Figura 8.2.
A partir de las definiciones de las ecuaciones 8.1 y 8.2, remplazando el l´ımite tcut por
los valores medios de las distribuciones respectivas, es posible determinar la sensibilidad
del me´todo a partir de la separacio´n relativa de las distribuciones de Lratio−p y Lratio−Fe,
medida en unidades de σ.
Figura 8.2: Distribuciones del cociente de likelihood bajo las hipo´tesis H0: puro proto´n
y H1: puro Fe. Resultados obtenidos a partir de las distribuciones de R1000 para eventos
con E = 1019 eV .
Como se puede observar en la Figura 8.2, el cociente de likelihood para el R1000 tiene
sensibilidad para separar muestras puras. El siguiente paso del ana´lisis consistio´ en probar
la sensibilidad para las hipo´tesis de mezclas de dos componentes generadas a partir de los
histogramas de proto´n y Fe.
Una vez que fue probada la sensibilidad, en el u´ltimo paso se procede a realizar el
ana´lisis de los datos correspondientes, es decir calcular el valor del cociente del likelihood
definido como:
Lratio−data = − log Ldatos|null
Ldatos|alternative
(8.12)
donde en este ejemplo Ldatos|null se corresponde a la funcio´n likelihood calculada para
datos dada la hipo´tesis de composicio´n de puro proto´n y Ldatos|alternative la funcio´n
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likelihood calculada sobre datos dada la hipo´tesis de puro Fe en el ejemplo presentado.
El valor − p observado se calcula de la misma manera que se describio´, pero usando la
funcio´n likelihood obtenida a partir de los datos.
8.3 Estudios de sensibilidad del me´todo a
E = 1019 eV
Para los estudios de esta seccio´n se utilizaron simulaciones MC de proto´n y Fe
correspondientes al modelo de interaccio´n EPOS LHC, ya que con esta librer´ıa se contaba
con la estad´ıstica suficiente para realizar conjuntos de mezclas independientes.
Al aplicar el me´todo y generar los pseudo-experimentos asociados a cada distribucio´n,
fueron tenidas en cuenta las incertezas sistema´ticas de cada bin provenientes de la medida
individual del valor de R1000 y las incertezas sistema´ticas asociadas al valor medio del
R1000.
La eleccio´n del rango de energ´ıa centrado en 1019 eV surge del resultado del estudio
de las incertezas sistema´ticas del R1000 del cap´ıtulo 6. En esta regio´n las incertezas
sistema´ticas asociadas al < R1000 > representan 2% del valor medio de dicha variable y
las incertezas en la medida del R1000 son del orden del 10%. Finalmente e´sta es la regio´n
de mayor sensibilidad a la naturaleza de los primarios. Por otro lado, esta regio´n presenta
estad´ıstica abundante en datos.
En el cap´ıtulo 7, se han utilizado los histogramas de mezclas de dos componentes de
R1000 para realizar estudios sobre el para´metro P0. Los histogramas de R1000 de las mezclas
de 50% proto´n-Fe son indistinguibles respecto a los histogramas de proto´n puro, por lo
que es de esperarse que las distribuciones del cociente del likelihood obtenidas partiendo
de estas hipo´tesis sean similares.
Al estudiar las distribuciones centradas de R1000 y aplicar el me´todo descripto en la
seccio´n 8.2 se han obtenido las distribuciones del cociente del likelihood utilizando como
hipo´tesis nula una composicio´n de puro proto´n y como hipo´tesis alternativa una mezcla
50% proto´n-Fe. En este caso el valor − z esperado obtenido para ambas distribuciones
de la estad´ıstica de prueba resulto´ en una sensibilidad < 1σ, lo que puede observarse
en la Figura 8.3. Este hecho impone una limitacio´n, ya que no sera´ posible distinguir
entre hipo´tesis de proto´n puro y mezclas con una fraccio´n menor que 50% Fe a trave´s
del cociente del likelihood. Esta observacio´n, juntamente con los resultados mostrados en
el ca´pitulo 7 y los u´ltimos resultados de composicio´n obtenidos en el Observatorio Pierre
Auger con distintas te´cnicas, nos lleva a utilizar como hipo´tesis nula a E = 1019 eV la
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mezcla 50% proto´n y Fe.
Figura 8.3: Distribuciones del cociente del likelihood bajo las hipo´tesis H0: puro proto´n
y H1: mezcla 50% proto´n-Fe, obtenidos a partir de las distribuciones de R1000 para eventos
con E = 1019 eV . La l´ınea punteada representa el valor medio de las distribuciones para
el cociente del likelihood en cada hipo´tesis.
La Figura 8.4 muestra las distribuciones del cociente del likelihood para una mezcla
50% proto´n-Fe (H0) contrastada con la hipo´tesis de Fe puro (H1). En este caso es posible
distinguir entre ambas hipo´tesis. Los valores de la sensibilidad del me´todo para dicha
concentracio´n se pueden observar en la Tabla 8.1. Teniendo en cuenta este resultado, se
estudio´ lo que suced´ıa al utilizar como hipo´tesis nula la mezcla 50% proto´n-Fe y como
hipo´tesis alternativa Fe y tambie´n la mezcla pesada 90% Fe.
Para mezclas por debajo del 90% no se muestran los resultados ya que los valores
de significancia esperados son menores que 1σ, por lo que no es posible distinguir
entre hipo´tesis, correspondiendo a la superposicio´n de las distribuciones del cociente del
likelihood.
Se observo´ entonces que es posible distinguir las mezclas proto´n-Fe al 50% de puro Fe,
pero la sensibilidad es limitada para distinguir dicha mezcla de mezclas pesadas, es decir
tales que 50% < Fefrac < 90%.
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p-value observado (en unidades de σ):
Rechazo H0 Rechazo Hi
Hi = 90% 1.33 1.25
Hi = 100%(Fe puro) 2.39 > 7
Tabla 8.1: Sensibilidad para distinguir entre las hipo´tesis consideradas a partir del ana´lisis de
las distribuciones del cociente del Likelihood. H0 = 50% proto´n-Fe.
Figura 8.4: Distribuciones del cociente del likelihood bajo las hipo´tesis H0:mezcla 50%
proto´n-Fe y H1: Fe puro, obtenidos a partir de las distribuciones de R1000 para eventos con
E = 1019 eV . La l´ınea punteada representa el valor medio de las distribuciones para el cociente
del likelihood en cada hipo´tesis.
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Figura 8.5: Distribuciones del cociente del likelihood bajo las hipo´tesis H0: mezcla 50%
proto´n-Fe y H1: 90% Fe, obtenidos a partir de las distribuciones de R1000 para eventos con
E = 1019 eV . La l´ınea punteada representa el valor medio de las distribuciones para el cociente
del likelihood en cada hipo´tesis.
8.4 Resultados
En esta seccio´n se presentan los resultados obtenidos con los datos colectados en el
Observatorio Pierre Auger hasta el an˜o 2013.
Se muestran en la Tabla 8.2 los valores esperados y observados para el caso de la
muestra 50% proto´n-Fe comparada con una muestra de Fe puro, correspondiente a las
distribuciones de la Figura 8.6. Los resultados permiten en un modelo de dos componentes
(proto´n-Fe) rechazar la hipo´tesis de Fe puro, a 1019 eV , en favor de la hipo´tesis nula
(mezcla 50%- proto´n-Fe) con una significancia estad´ıstica de 3.46σ. Estos resultados
son compatibles con las observaciones realizadas a partir de la evolucio´n del para´metro
P0 definido en el cap´ıtulo 7 y con los resultados de composicio´n obtenidos para otras
variables a la misma energ´ıa, tales como el Xmax.
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H0 = 50% proto´n-Fe vs H1 = puro Fe
Rechazo H0 Rechazo H1
p-value esperado 2.93σ > 7σ
p-value observado 0.68σ 3.46σ
Tabla 8.2: Valores esperados y observados del cociente del likelihood para rechazar H0 o H1.
Figura 8.6: Distribuciones del cociente del likelihood bajo las hipo´tesis H0: mezcla 50%
proto´n-Fe y H1: Fe puro, obtenidos a partir de las distribuciones de R1000 para eventos con
E = 1019 eV . La l´ınea punteada representa el valor medio de las distribuciones para el cociente
del likelihood en cada hipo´tesis, la l´ınea negra vertical corresponde al resultado obtenido con los
datos. El a´rea pintada corresponde con el valor p observado en unidades de σ de la Tabla 8.2.
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Cap´ıtulo 9
Conclusiones
El Observatorio Pierre Auger con su disen˜o h´ıbrido que incluye detectores de part´ıculas
en un arreglo de superficie complementado por telescopios de fluorescencia, ha permitido
medir con gran precisio´n el espectro de energ´ıa y direccio´n de arribo de los rayos co´smicos
ultra energe´ticos. Sin embargo, aun queda por develar la naturaleza de estas part´ıculas
lo que ha motivado que la colaboracio´n Auger se encuentre al presente abocada a esta
cuestio´n. La composicio´n de los rayos co´smicos de ultra alta energ´ıa es esencial para
obtener informacio´n sobre el origen, las fuentes y los campos magne´ticos en el volumen de
propagacio´n de dichas part´ıculas tanto en el medio gala´ctico como extragala´ctico. Existen
diferentes modelos para explicar las observaciones del flujo de part´ıculas en funcio´n de
la energ´ıa. Cada modelo supone diferentes tipos de fuentes, y por lo tanto implican
diferentes composiciones a altas energ´ıas. La principal dificultad para determinar la
composicio´n de los rayos co´smicos reside en la imposibilidad de una medida directa,
debiendo obtenerse informacio´n por la comparacio´n con modelos teo´ricos fenomenolo´gicos
con incertezas enormes en la regio´n del extremo final del espectro de rayos co´micos. El
objetivo principal de la presente tesis doctoral ha sido aportar al estudio de la naturaleza
de los rayos co´smicos con un me´todo original, utilizando observables del detector de
superficie.
En el proceso de construccio´n de este ana´lisis fue necesario realizar la optimizacio´n
de las medidas de las distribuciones temporales en los detectores de superficie, as´ı como
la realizacio´n de estudios dedicados de su estabilidad en largos periodos de tiempo del
arreglo de superficie [107]. Estos han sido fundamentales, no so´lo para el estudio realizado
en esta tesis, sino para todos los ana´lisis de datos que involucran datos de los detectores
de superficie, en particular cabe mencionarse la determinacio´n del espectro de energ´ıa [1]
as´ı como estudios de anisotrop´ıa en las direcciones de arribo [101].
El observable utilizado desde hace varias de´cadas para obtener informacio´n sobre la
composicio´n de rayos co´smicos ultra energe´ticos es la posicio´n del ma´ximo de la lluvia de
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part´ıculas secundarias, Xmax, generada en la atmo´sfera por la interaccio´n del primario.
El ana´lisis realizado en el Observatorio Pierre Auger usando datos colectados con el
detector de fluorescencia para el ana´lisis de Xmax, parece indicar un incremento en la
masa promedio al aumentar la energ´ıa [2]. Para confirmar esta observacio´n es necesario
utilizar otros observables independientes, y ello ha motivado este trabajo utilizando los
datos del detector de superficie.
La estructura temporal del frente de la cascada de part´ıculas secundarias, que refleja
la naturaleza de la part´ıcula primaria, ha sido estudiada en el Observatorio Auger. En
particular, a partir de las distribuciones temporales de arribo de las part´ıculas secundarias
a los detectores de superficie utilizando el observable denominado risetime, se pudieron
establecer l´ımites riguroso al flujo de fotones. La sensibilidad del risetime a la especie
primaria se debe a que este para´metro contiene informacio´n de las componentes muo´nica
y electromagne´tica de la cascada de part´ıculas.
En esta tesis se ha presentado un estudio novedoso sobre la composicio´n de part´ıculas
primarias hadro´nicas a partir de las distribuciones del llamado R1000, definido como el
valor del risetime extrapolado a 1000 metros del punto de impacto de la lluvia. La
forma de la distribucio´n de R1000, en particular el para´metro que describe la cola de
dichas distribuciones (P0), refleja las caracter´ısticas de la interaccio´n del rayo co´smico
primario en el punto de primera interaccio´n que resulta diferente para distintas especies
nucleares [133].
La comparacio´n de la evolucio´n en energ´ıa de P0 con las predicciones de modelos ma´s
recientes (EPOS-LHC y QGSJET-04) indica que a energ´ıas de 1018.5 eV los datos son
compatibles con un composicio´n liviana, con una tendencia a elementos ma´s pesados con
la energ´ıa. Por ultimo se utilizo´ un riguroso tratamiento estad´ıstico de las distribuciones
completas de R1000 a 10
19 eV para comparar la hipo´tesis de una composicio´n conteniendo
tanto elementos livianos como pesados descripta por una mezcla 50% proto´n-Fe (H0),
con diferentes hipo´tesis alternativas conteniendo fracciones mayores de Fe (H1). Los
datos colectados por el Observatorio Pierre Auger hasta 2013 favorecen la mezcla de la
hipo´tesis H0. La hipo´tesis de Fe puro es rechazada con una significancia estad´ıstica de
3.5 σ, indicando una fuerte preferencia de los datos en favor de una mezcla del modelo de
dos componentes p-Fe 50% (emulando una composicio´n media) en la regio´n de 1019 eV .
Los resultados obtenidos en esta tesis, utilizando so´lo informacio´n de los detectores
de superficie en buen acuerdo con los obtenidos con la medida de los detectores de
fluorescencia (Xmax), parecen indicar un cambio en la composicio´n de los rayos co´smicos de
elementos livianos a ma´s pesados con la energ´ıa, excluyendo sin embargo una componente
de Fe pura por encima de 1019 eV . Sin duda los estudios que se llevaran a cabo con los
datos del Observatorio Auger, en el futuro permitira´n profundizar nuestro conocimiento
de la naturaleza y origen de los rayos co´smicos ultraenerge´ticos.
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Ape´ndice
A continuacio´n se incluyen las distribuciones centradas de R1000 obtenidas a partir de los
datos SD 2004-2013.
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Figura 1: Distribuciones de R1000 para eventos en los distintos bines de energ´ıa estudiados
entre 3.05× 1018 eV y 5.59× 1018 eV .
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Figura 2: Distribuciones de R1000 para eventos en los distintos bines de energ´ıa estudiados
entre 7.04× 1018 eV y 3.5× 1019 eV .
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